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Wolno drukować pod warunkiem, ażeby przed zaczę- 
ciem przedaży, złożone były w Komitecie.Cenzury exem- 
plarze tey wiążki: jeden dla tegoż Komitetu, dwa dla De- 
partamentu Ministeryum Oświecenia, dwa evemplarze dla 
ImpeRaroRskiEv Publiczney Biblioteki, jeden dla Imeeka- 
TORSKIEY „łkademii nauk, i | jeden dla IMpeRaTonskiEGo Uni- 
wersyltetu w „dbo. Wilno dnia 27 augusta 1825 rohu. 


Cenzor Radca Stanu Ignacy Reszka. 
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PRZEMOWA. 





Nikomu nie jest taynćm, ile niedostatek dzieła 
w jakiey nauce, zmuszając uczniów do pracowi- 
tego przepisywania mnićy więcćy niepoprawnych 
sexternów , albo też zostawując ich pamięci lub 
naprędce robionym zapisóm, wykładaną na lekcy- 
ach publicznych naukę, utrudza i zraża ich na sa- 
mym wstępie; a tćm samćm nabycie nauki opa- 
źnia, Powołany od lat kilku do przewodniczenia 
uczącym się Astronomii w tuteyszym Uniwersy- 
tecie, uczułem zaraz tę nieprzyzwoltość, i przeto: 
chętnie wziąłem się do ułożenia w pewnym po- 
rządku tćy nauki, tak, iżby jasny i źwięzły wy- 
kład naygłównieyszych jey zasad dał ezytającemu 
dokładne rzeczy wyobrażenie, i razem za text 
w dawaniu lekcyy mógł służyć. 

W ogólnym tego pisma układzie wziąłem 
sobie za prawidło, iżby uczeń żadnego przypu- 
szczenia, żadnóy prawdy za pewną przyjąć nie był 
obowiązany , dopokąd jćy sam przez własne. ob- 





Są 
serwacye i rachunek dowieśdź nie jest zdolny. 
Przyłączona na początku dzieła wierna treść wy- 
łożonćy w nićm nauki z którćy łatwo o szcze- 
gółowym jóy porządku dokładne powziąść można 
wyobrażenie, osobne zdawanie sprawy co do przy- 
jętego planu dostatecznie zastąpić może. (o się 
tycze użytych dowodów i sposobów rozważania 
rzeczy, starałem się usilnie wynaleśdź takie, któ- 
reby naykrótszą drogą, i razem nayjaśnieyszą, do 
odkrycia szukaney prowadziły prawdy. 6 

W kraju tak obszernym , którego rozpoczęte 
niedawno dokładne wymiary nie prędko ukończo- 
ne zostaną, i przez czas długi usposobionych w Astro- 
nomii ludzi potrzebować będą; w kraju potężnym, 
otoczonym wielu morzami, w którym mądry Rząd 
pielęgnując wszystkie nauk gałęzie , nie szczędzi 
kosztów na odległe morskie podróże, szerzenie i 
doskonalenie nauki starożytney, i prawdziwie chlu- 
bą rozumu ludzkiego będącey; nie może bydź rze- 
czą obojętną. W wydaniu tego dzieła było mo- 
im zamiarem ułatwić, a przez to zachęcić mło- 
dzież naszę do tćy nauki; jeżelim choć w części 
celu tego dostąpił, praca moja aż nadto wynagro- 
dzona została. | 
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ROZDZIAŁ .£ 
Pićrwsze obserwacye nieba i ich w wypadki. 


%, Y-w;dok nieba, podział jego-.na gwiazdy stałe i błąkające 
się; przedmiot nauki Astronomii . . . " * 
Il. Poziom, Poziomołuk, Południk. Obszerność sodowa 
i i zachodnia, Obserwacye wschodu i zachodu gwiazd i 
ich przeyścia przez południk. Wysekość gwiazdy. Oh- 
serwacye te pokazują, że koła Racz przez ywia- 
zdy sąrównoległe . . . żzi6 4 SZCZ 2 
III. Ziemia jest okrągła. Zodaieńie ziękych” połakywanie 
"się naprżód wićrzchołków przedmiotów odległych do 
których się zbliżamy, podróże około ziemi, i odmiana 
wysokości gwiazd w różnych punktach ziemi A 
tey prawdy « « * « : » + » . SO . 
IV. Jak się oznacza położenie gwiazdy wagądoń sasicie: 
v. Równelęśniki niebieskie, równik, jego bieguny, położe- 
nie gwiazd względem równika r" KZ YE 
VI. Południk, jego oś i bieguny. Górowanie gwiazd. Wy- 
sokość równika. Wyrażenie poziomołuku wschodzącćy 
gwiazdy przez funkcyą jćy wysokości po 
Łuk pół-dniowy. Gwiazdy koło-biegunowe . 


ROZDZIAŁ IL. 


1 


4 


8 
10 


i1 


13 


Opisanie waźnićyszych narzędzi astronomicznych, sp0s0- 
by ocenienia i poprawienia ich błędów, oraz ich uży= 


cie do robienia obserwacyy. 


VII.+-Co jest czasż Dzień gwiazdowy i jego podział. Skład 
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iteorya zegarów. Na czćm zależy jednostayność ich 
biegu? Różne sposoby kompensacyi pendułów. . . . 16 
VIII. Cel teleskopów. Teleskop holenderski, Teleskop astro- 
nomiczny. Lunety niekolorujące (achromatiqnes). Te- 
leskop Gregorego. Teleskop Newtona, Cassaigrain, i Her- 
schela. Powiększanie Teleskopów ma swoje granice. 
Cel mikrometrów, to jest nici w ognisku lunet będących. aa 
IX.4 Luneta południkowa, jćy osadzenie, ustawienie do połu- 

-_ dnika; mikrometr lunety południkowćy. Parallaxa nici, 
sposób odkrycia tego błędu, ijego zniszczenia. Ułoże- 
nie osi optyczney lunety pionowie do osi obrotu. Spo- 
sób ułożenia mikrometru . « « « « « : »« » . 27 

X.r Sposób oświecania lunety w obserwacyach nocnych. Ob. 
serwacya gwiazd przez lunetę południkową , przykład. 
Bieg dzienny gwiazd jest doskonale jednostayny. Obser- 
_. wacya powtórzona pokazuje czyli gwiazda jest stałą lub 
"ruchomą. Oznaczenie dokładne dnia gwiazdowego. . 30 
XI. Obserwacye gwiazd służą do poznania , czyli bieg ze- 
garu jest jednostayny lub nie, przykład. Mając dobrze 
urządzony zegar możemy doskonale ustawić lunetę po- . 
łuduikową przez obserwacye gwiazd kołobiegunowych. 55 
XII. * Łuk równika wyrazić się może przez czas, i wzajemnie. 
Z czasu zegarowego wynaleśdź na moment dany czas 
gwiazdowy. « « + « « « 4 4 + 4 4 . 354 
XIII. .Opisanie Kwadransa i jego różnych części. Sposób ro- 
bienia obserwacyi. Ułożenie osi oeptycznćy równolegle do 
płaszczyzny kwadransa. Wynalezienie błędu kollimacyi. 55 
XIV.' Opisanie Koła powtarzającego. Sposób jakim się prze- 
zeń otrzymują kąty wielokrotne. Użycie jego do bra- 
nia kątów między przedmiotami ziemskiemi. . . 5g 
XV. Machina równikowa. Dowód jednostayności biegu AE 
nego nieba we wszystkich jego częściach . . . . . 4% 
XVI. Mikrometr Kassyniego, Bradleja i kołowy. Sposób zna- 
lezienia przezeń różnicy wznoszenia się prostego i zbo- 
czenia między gwiazdą znaną i planetą. . . . . . 44 
XVII. * Mikrometr niciowy i siać adk do mierzenia tar- 
czy planet . . "C= MEC" WR 
XVIIL+ Oznaczenie dakładae bisgtóa świata. Nowy dowód 
jednostayności biegu dziennego nieba. Ziemia jest nie- 
skończenie małą bryłą w Gz odległości gwiazd 
SKAYCK | r WOW we. ź OGC. 
XIX. Srodek ziemi uważać odno za trodek pozornóy kuli 
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niebieskićy. Równik, południki, i równoleżniki uwa- 
Żane na ziemi jako na doskonałćy kuli. Ogólne wyobra- 
„, żenie tych liniy na jakąkolwiek figurę ziemi. . . 64 
XX. Różny widok nieba podług różnćy pochyłości „dwiika 
do poziomu. Położenie sfery proste, równoległe i ukośne, 57 


ROZDZIAŁ III. 


) 4 A ż 
Sposoby oznaczania rozmaitych punktów na 
powierzchni ziemi. 


XXI. ś Figura ziemi. Długość i szerokość mieysca oznaczają 
jego położenie na powićrzchni ziemi. . . +76. .4700 
XXII. Różnica w rachubie czasu na rozmaitych mięyscach 
jest właśnie różnicą w długości tychże mieysc. Różne 
” sposoby wynalezienia długości mieysca, Wynalezienie 
czasu na monient obserwacyi. Różnica w długości i sze- 
rokości dwóch mieysc daje poznać odległość tychże 
mieysc od siebie włuku i w miarach podłużnych . . 60 
"se Bieg dzienny nieba może się wytłumaczyć przez bieg 
wirowy ziemi. Fenomena dowodzące biegu wirowego 
*„„Kięmi, + ca: gaj 60 e 004) Ów 4 + 4. 08 


ROZDZIAŁ IV. 


Łamanie się promieni światła w atmosferze czyli 
Refrakcya, 


XXIV. Co jest refrakcya w ogólności, Prawa jakim podle- 
ga promień swiatła wpadając do środka gęstości różnćy. 
Wyprowadzenie zrównania na refrakcyą przez funkcyą 
kąta złamanego, kiedy środek łamiący jest jednostaynćy 
wszędzie gęstości «. « « « + « « © » «4 : « + s: 66 

XXV. Refrakcya atmosferyczna. Cała linija promienia ła- 
miącego się w Atmosferze leży na oki, koła 
wićrzchołkowego . . . . «. 68 

XXVI. Sposoby dochodzenia ilobci refrakcyi: saprośd przez 
obserwacyą wysokości gwiazdy i jćy poziomołuku lub 
kąta godzinnego; powtóre przez obserwacye gwiazd ko- 
łobiegunowych - - « « 4 + + 4 + 2 2 2 1 + 2 69 

XXVII. Przypuszczenie Kassyniego i z niego wyciągnione 
zrównanie na refrakcyą. Zrównanie Bradleja . . . 72 

XXVIII. Zrównanie Simpsona przywieść się daje do kształtu 

gó 


aa 
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zrównania Kassyniego; wyprowadzenie z niego łatwych 
do rozwiązania i dokładnych wzorów na refrakcyą. Ja- 
kim się sposobem oznaczają ilości stałe w tych wzorąch? 77 
XXIX. Uwagi nad wyrażeniem refrakcyi w zrównaniach 
Kassyniego i Simpsona, i nad oznaczeniem w tych zró- 
wnaniach ilości stałych « . - . . ga e.=' BR 
XXX, Odmiana refrakcyi z przyczyny ddian gęstości po- 

" wietrza wskazywanych przez barometr i termometr, 
Oznaczenie ilości stałćy w poprawie refrakcyi co do od- 
mian termometru. Jak się układają tablice refrakcyi 
na różne odległości od zenit, łącząc razem 6dmianę co 
do barometru i termometru. Trudność b ogbzc: do- 
kładnych zrównań na refrakcyą . . . . . . . 85 

XXXI. Tłumaczenie mroków. Wysokość ostatniey wariką 
atmosfery zdolnćy odbijać światło słoneczne. 'trwałość 
zorzy od czego zależy. Znalłeśdź czas zorzy całonocnćy. 
lskrzenie się gwiazd. Odmiana przez refrakcyą figury 
słońca i-xiężyca przy poziomie. . . . . . . .-.. 89 


ROZDZIAŁ V. 
Katalog gwiazd. 


XXXII. Podział nieba co do gwiazd wynyba LJak się robi 
katalog tych gwiazd . . 94 
XXXIII.-U wagi w robieniu katatógi zriósi Roiczoki pssby* 
- ścia gwiazdy przez południk wyciągnionego z obserwa- 
. cyi do kilku nici, w przypadku, kiedy nici nie są dosko- 
nale w równey od siebie odlłegłaści . . - g6 
RE t Sposób Delambra wynalezienia TORZE sę 
od płaszczyzny południka. 1ód Obserwując różnicę 
w przeyściu między dwiema gwiazdami, których wzno- - 
szenie się proste różnią się mało, a różnice zboczenia 
są wielkie. 2re Za pomocą gwiazdy kołobiegunowćy. , 
ście Przez obserwacye dwóch gwiazd niezachodzących, 
których różnica wznoszeń prostych albo jest bardzo 
mała, albo blizka 180%. . a 0 DY OCZEK | 


ROZDZIAŁ VI. 
Parallaxa ciał niebieskich Warókoi: 


XXXV. *Co jest parallaxa? Parallaxa pozioma, parallaxa wy- 
sokości . . . 


. * a) . . s . . LJ w . LJ z . 105 
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XXXVI.* Sposoby wynachodzenia parallaxy przez obserwacye. 107 


XXXVII. Parallaxa służy do wyrażęnia promienia planety 

w częściach promienia ziemskiego , a stąd do wynale- 

zienia stosunku jego bryłowatości do bryłowatości ziemi 110 

XXXVIII Zrównania dające PA we wznoszeniu się 
prostćóm i zboczeniu, . . -. 112 

XXXIX. Wpływ figury ziemi na Re patalikce ost, 

„ Wyrażenie szerokości Poprawney mieysca przęz fun- 
kcyą szerokości pozorńćy. Z,równanie dające promień 
ziemi w częściach jednćy z osi ellipsoidy ziemskiey, wy” 
rażony przez funkcyą szerokości pozornćy i poprawnćy. 116 


/ ROZDZIAŁ NSE 


Bieg roczny słońc a. 


XL. Fenomena okazujące bięg słońca od zachodu na wschód. 
Obserwacye tego biegu. Droga słońca jest kołem wiel- 

kićm . . , R JR Po (od 38 
XLI. Oznaczenie pośkyłobii drogi Ałasicknóy czyli 'eklip- 
tyki do równika, i punktów dnie się ekliptyka z rów- 
nikiem przecina. Rachunek zastosowany do obserwacyi 
potwierdza „, Że droga słoneczna łeży na płaszczyznie 
. przechodzącóy przez środek ziemi. Punkta równono- 
che i przesileń  Zwrótniki, koła biegunowe, koła wrę- 

bne. Gromady gwiazd przez które przechodzi ekliptyka. 129 
XLII. Wynalezienie pochyłości ekliptyki za pomocą obser- 
wacyi naywiększey lub naymnieyszey wysokości połu- 
dnikowćy słońca. Oznaczenie położenia punktów równo- 

nocnych z dwóch obsęrwacyy słońca na jednymże ró0- - 

wnoleżniku. Dlugość i szerokość gwiazdy . . 126 
XLIII . Bieg słońca po ekliptyce przyczyną jest rółaróR 3 
roku. Bieg ten pozorny jest skutkiem rzeczywistego 


biegu ziemi około słońca . . . . « « » » « . łag. 


ROZDZIAŁ VII. 


Poprzedzanie punktów równonocnych ( prócession des equi- 


nosces), i kołysanie się osi ziemskiey (Nutation). 


XLIV. Rok gwiazdowy. Odmiana w położeniu gwiazd sta- 
łych. Jak się dochodzi jćy ilość? Przez kogo odkryta. 
Uwaga nad obserwacyami Ptolemeusza. Znaki zwie- 
rzytńcowe nie odpowiadają już gromadom zwierzyńcowym.151 


_ń 
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"XLV. Cofanie się punktów równonocnych tłumaczy się przez 


bieg osi ziemskićy około osi ekliptyki. Poprawa kata- 
logów co do poprzedzania punktów równonocnych. Dłu- 
gość roku zwrotnikowego w różnych wiekach jest ró- . 
żna z przyczyny małey odmiany w ilości cofania się pun- 
któw równonocnych „otw: 1354 
XLVI. Kołysanie się osi ziemskićy yli kuzatra. Ohkiaca 
„ w pochyłości EOG ART do PREY: ró- 
wnika, . . . EK 156 
XLVII. Wyciągsją: się zrównania za pomocą | których ze zna- 
nego położenia gwiazdy na pewną epokę .otr zymać mo- 
Żna jóy położenie co do wznoszenia się prostego i zbo- 
czenia na inną epokę daną . . . 5 aTÓĘ 139 


XLVIII. Wyci iągają się zrównania za POŚRÓCA których $ó: 


prawuje się położenie gwiazd co do wznoszenia się pro- 
stego i zboczenia, z przyczyny odmian przez nutacyą 
słoneczną i nutacyą xiężycową sprawionych. . . . 148 


ROZDZIAŁ IX, 
Bieg słońca elliptyczny. 


XLIX. Bieg jednostayny ziemi po kołe nie zgadza się z ob- 
/ serwacyami, czy to uważamy słońce we środku lubza 
środkiem tego koła . . .« » « » . . 154 
L. Jak się dochodzi figura drogi ziemskiey ?  Obserwacye 
potwierdzają , Że ta droga jest ellipsą; jćy mimośrod. 
Punkta przysłoneczny i odsłoneczny. Wyprowadza się 
z obserwacyy drugie prawo Keplera, że wycinki elli- 
ptyczne są proporcyonalne czasóm na ich przebieżenie 
strawionym. Wypada stąd sposób mierzenia względnych 
odległości słońca od ziemi doskonalszy niż za pomocą 
wymiarów tarczy pozornćy słońca . . . , - 157 
LI. Anomalia średnia, poowisiee, i sisżódkowa: Wy- 
prowadzenie zrównań: 1” między anomalią średnią i mi- 
mośrodkową. 2? między anomalią mimośrodkową i pro- 
mieniem wodzącym. 5 między anomalią prawdziwą a 
, mimośrodkową. Szeregi dające anomalią prawdziwą i 
promień wodzący przez funkcyą mimośrodu i anomalii 
BrOJMICY „opi Wow Ody 0 woo ai o, boze 00 6 10D 
LIL Z danćy anomalii średnićy dochodzi się anomalia praw- 
dziwa i promień wodzący, bez użycia szeregów. Przy-. 
Kładj 1-414 osz owa 00 Woo dawało cy a. wia” 165 





ko 
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LIII.  Zrównanie naywiększe środka kiedy przypada? Wy- 
prowadzone wzory na wynałezienie anomalii prawdzi- 
wćy i promienia wodzącego, w których anomalie liczy- 
ły się od punktu odsłonecznego, zamieniają się na inne 
w których za zero anomalii uważa się punkt przysło- 
NEGZNY + 7si.eżlsjeĆe 6 7 2 coma: lon ey Byle. ss „AGD 

LIV. Odmiana w położeniu punktu przysłonecznego. Rok ano- 
malistyczny. Sposób Lakailla oznaczenia dokładnie po- 
łożenia punktów przysłonecznego i odsłonecznego. Przy- 
kład. Epoka kiedy oś ellipsy ziemskiey była pionowa 
do linii punktów równonocnych i kiedy się z nią zga- 
dzała. Odmiana długości por roku z przyczyny odmia- 
ny w położeniu osi wielkićy ellipsy co do linii punktów 
rówyGnocnych= „ooo 0 le + 400 Wow „/-a0g 

Ly. Wyrażenie mimośrodu ellipsy drogi ziemskiey przez 
funkcyą naywiększego zrównania środka. Odmiana wie- 
kowa wielkości mimośrodu . . « » « » » «a » «+ 174 

LYI. Tablice słońca dające długość średnią słońca, długość 
punktu przysłonecznego i zrównanie środka na czas dany. 
Przykład rachunku mieysca słońca z takowych tablic. 
Mićysce słońca tak otrzymane nie zgadza się zupełnie 
z dobremi obserwacyami, ziemia więc nie idzie dosko- 
nale po ellipsie podług praw Keplera. . . . . 179 

LVII. Przyczyna wyżćy znalezionćy różnicy między poło. 
żeniem słońca obserwowanćm, a wyciągnionćm z tablic» 
Siła ciężkości uważana jako przyczyna biegu ziemi oko- 
ło słońca, poprzedzania punktów równonocnych, kołysa- 
nia się osi ziemskiey, i innych odmian w biegu ziemi 
dostrzeganych « 29.2 5.3 5-9 0 9-5 0 > 67284 


ROZDZIAŁ X. 


Rozmaite sposoby uważania czasu, oraz zrównania dające 
związek między czasami różnego rodzaju. 


LVIII. Z obserwacyi przeyścia przez południk gwiazdy zna- 
nćy, otrzymuje się zrównanie między czasem zegaru a 
czasem gwiazdowym. Przykład . . . . . + . . 186 

LIX. / Czas prawdziwy słoneczny. Czas teń nie jest jedno- 
stayny. Czas średni słoneczny, zrównanie między cza- 
sem śrędnim i prawdziwym. Jak z obserwacyi słońca 
lub gwiazdy znaleśdź różnicę między czasem zegaru a 
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czasem prawdziwym lub średnim, i z tych ostatnich 0- 
trzymać czas gwiazdowy, i wzajemnie. , . „ . « 187 


 ROZDZI A£Ł XL 
"Teorya biegów cięźżyca. 


LX. (Bieg własny xiężyca. Odmiany postaci tarczy xiężyco: 
wdy. Xiężyc jest ciałem przez się ciemnćm, okrągłćm 
i oświeconóm od słońea « . .. . . i 196 
LX1. + Odmiany światła xiężyca zależą od jego położenia wzęlę- 
dem ziemi i słońca. (Co się nazywa złączeniem i prze- 
ciwległością, Przyczyna światła popielatego (lumićre 
cendrće), którćóm tarcza xiężyca po nowiu oświecona 
bywa. „-S5f0>3 00% A6B0. *-.- Nas 497 
LXI. Cosą węzły xiężyca? Jak się dochodzi półoś nie wę- 
złów i pochyłość drogi xiężycowćy do eklipty<i. Bicy 
węzłów. Mimośrod. ' aywiększę zrownanie srodka. Po- 
łożenie punktu przyziejmnego i odziemnego. Bieg kie- 
_ runkowy tych punktow ... . . « » « « . . . 1g9 
LXIII. Wynachodzi się parallaxa xiężyca sposobem Lakailla 
mając wzgląd na prawdziwą figurę ziemi. Parallaxa 
rownikowa. Powiększenie się tarczy pozornćy xiężyca 
w miarę jak się podnosi nad poziom. Sposob racho- 
wania ilości takowego powiększenia się . „ . . 204 
LXIV. $Micsiąc gwiżciowy, zwrotnikowy, i synodyczny. Jak 
mając obrot synodyczny wynalesdź zwrotnikow y, i wza- 
jemnie? Jak się dochodzi długość obfotu synodyczne- 
go średniego? Miesiąc anomalistyczny. Okrąg xięży- 
cówy, liczba złota 1-- ©. « «4240,48 «160, 200 


"LXV. Zrownania wiekowe. Przyśpieszenie biegu średnie- 


go xiężyca; jak było odkrytef i przez kogoć „ . 210 
LXVI. Nierowności peryodycznie xiężyca : (Kvection), Va. 
riation). Zrownanie. roczne (cquation annuelle). Aró- 
wnania podług których rachują się te nierówności xiężyca. 21a 
LXVII. Ważenie się xiężycą w długości (libration en longi- 
tude). Ważenie się w szerokości (libration en latitude). 
Ważenie się dzienne (libration diurne), « . . . . 2% 
LXVII. Góryi atmosfera xiężyca. - + «+ + + + . 217 


ROZDZIAŁ XII. 
O Planetach. 


LXIX. Obserwacye biegu Wenusa i oduieny jego lej; co 
do' wielkości i światła, -. « « « « 1» : =. 330 
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LXX. Fenomena w biegach obserwowanych Wenusa , tła- 
maczą się przypuszczając, że planeta krąży wkoło słokć 
ca, i że droga jego zajęta p drogą sa 14B2 Zdącze- 


nie wyższe i niższe . . - . * 222 


LXXI. Obserwacye Merkuryusza i bicęóh RAT Bieg Bi: 
net wyźszych w różnych kierunkach dowodzi biegu zie- 
mi, iprzez teń bieg łatwo się tłumaczy. Mieysca śro- 
do-ziemne i środo-słoneczne płanety. . . . : « . 225 
LXXII. Sposoby wynalezienia położenia środosłonecznego 
węzłów planety. Jak się dochodzi > 40 Fm pla- 
nety do ekliptyki .' . . . . 2206 
LXXIII. Wynaleśdź czas obrotu => sodydkiech slanety 
Z obserwacyi złączeń lub przeciwległości otrzyniać 
można bieg kątowy planety w długości; nadto wywodzą 
się zrównania przez które mając znane położenie pła- 
szczyzny droxi planety względem ekliptyki, otrzymuje 
się szerokość środo-słoneczna planety, promień wodzą- 
cy i środosłonecznua odległość planety od węzła . . 228 
LXXIV. Mając znane położenie plaszcżyzny drogi planety, 
wynalesdź jego położenie środosłoneczne z obserwacyi 
długości i szerokości osiem sa s Miły czzzgi 
wiek jego położeniu . . 230 
LXKV. Jak mając trzy Bodo CE Z są pia, 
oznączyć 05 wielką ellipsy; położenie punktu prźysło- 
necznego, i mimośród Prawa biegu planet. Nowy do- 
wod, że ziemia jest także planetą wkoło słońca krą- 
ŚGCYM 4 +.  - 255 
LXXYI Drugi spozók Rioslistecik idiwodcodu i PSSYRA 
| punktu przysłonecznęgo, z wiadomćy odległości średniey 
od słońca i z obserwacyi w przeyściach planety przez 
NBTO SZA EW TC * > rg AR 


ROZDZIAŁ XIIL 


. 8 , + £ . 
- Bieg wirowy słońca, xiężyca i planet. 


LXXYVII- Opisanie plam pokazujących się na słońcu; różne 
przypuszczenia co do ich natury « « . 237 

| LXXVIII Oznaczenie długości i szerokości środóka dów 
nóy plamy, a stąd wynalezienie pochyłości równika sło- 
necznego do ekliptyki, długości "ED i PSZE żę 
my od równika słoneGŁOEgo zz 259 


LXXIX. Wynaleśdź czas obrotu wirowego do: Obi ot 








x TREŚĆ I PORZĄDEK NAUKI. 
synodyczny. Wynaleśdź oś$ mnieyszą ellipsy pod jaką 
się droga plamy pokazuje w różnych ziemi względem 
węzłów równika słonecznego położeniach. - - « . 244 
LXXX. Bieg wirowy xiężyca i innych planet .. - - - 249 


ROZDZIAŁ XIV. 


O zxiężycach, czyli planetach drugiego rzędu. 
„dimosfera planet. 


LXXXI. Planety drugiego rzędu. Xiężyce Jowisza; jak się 
dochodzi ich odległość od środka planety , i czas ich 


obrotu około planety głównego . . 201 
LXXXII. Wynaleśdź pochyłość dróg WGycoqdh dh wodzi 
planety głównego, i położenie ich węzłów - - 204 


LXXXIII. Odmiany pierwiastków biegu xiężyców Jowiska: 
Wielkość xiężyców. Xiężyce innych planet. Bieg wi- 
rowy xiężyców. Pierścień Saturna. Atmosfera planet. 257 


ROZDZIAŁ XV. 
„Aberracya światła i parallaxa roczna gwiazd stałych. 


LXXXIV. Chyżość światła wyciągniona z zaćmień xiężyców 
Jowiszowych i porównana z chyżością ziemi . . . 261 

LXXXV Odkrycie aberracyi. Aberracya słońca, planet, i 
xiężyca. Aberracya z chyżości biegu wirowego ziemi. 263 


/LXXXYVYI Wyrażenie ogólne łuku om 8.13 ubie- 


Żonego przez ziemię -. - . - . . "98,209 


' LXXXVIIL. Aberracya we wznoszeniu się rostóśi i ósknie, 270 


LXXXVIII. Aberracya w długości i szerokości; i óznacze- 
nie ilości stałóy w zrównania aberracyi wchodzącćy. 279 

LXXXIX. Parallaxa roczna gwiazd stałych, wyprowadzenie 

odmian stąd wynikających w długości, szerokości, wzno- 
szeniu się prostćm i zboczeniu . . . . . . . . 262 


ROZDZIAŁ XVI. 
O Kometac h. 


XC. Postaci w jakich się pokazują komety, jeee którym 
w biegach swoich podlegają . . . . 288 
XCI]I. Jak mając pierwiastki biegu komety RORAYAŃAJ dock: 
dzi się mieysce komety na jego drodze, to jest kieru- 
nek i długość promienia wodzącego . - „ ;*. . 2gl 
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XCII. Komety których drogi nie zgadzają się z parabolą, ra- 
chują się podług ellipsy, którćy oś większa i mimośrod 
oznaczyć się może, i stąd się Rwa obrot paid 

| ny komety. . - * . . 49% 

XCQIII. Komety tak jak głancky są wisła przez się ciemne. 
Teorya ogonów komet. Azali kometa który nie może 
uderzyć o ziemię lub ją ogonem swoim ogaruąć? Massa 
komet >= 8. © 00. 0000 040 98 Moe 0 01%. 200 


ROZDZIAŁ XVII. 


O zaćmieniach słońca i ciężyca, i o zakryciu gwiazd 
przez ciężyc. 


XCIV. Porównywa się odległość xiężyca od ziemi z osią 

cienia ziemskiego , i wielkość tarczy pozorney xiężyca 

( m wielkością przecięcia cienia pionowo do osi w odle- 
głości xiężyca od ziemi. . 500 


XCV. Jak się rachuje czas pełni Kiękych: Pochyłość wagi 


względney xiężyca do ekliptyki. Wyrażenie czasu mię- 
dzy pełnią a momentem odpowiadającym danćy odległo- 
ści środków cienia i xiężyca przez funkcyą tóyże odle- 
'głości. Podług tego zrównania oznacza się czas począt- 


ku, środka i końca zaćmienia. . . , «5 "DOD 
XCVI Jak się oznacza wielkość zaćmienia ziężyca? GRE 
kład rachunku zaćmienia xiężyca. . . 507 


XCVII. Rysunek zaćmienia xiężyca, Swiatło ziężyca za- 
ćmionego. Jak się robi obserwacya zaćmienia xiężyca. 509 
XCYVIII. Jak się oznaczają wszystkie mieysca gdzie w cza- 
sie zaćmienia xiężyc nad poziomem znaydować się będzie. 312 
XCIX. Porównywa się długość cienia xiężyca z odległością 
jego od ziemi. Zaćmienie obrączkowe, zaćmienie środ- 
kowe. Dochodzi się wielkość przecięcia cienia xięży- 
cowego w odległości xiężyca od ziemi. Fenomena za. 
ćmień słonecznych ani są jednocześne ani tćyże samey 
postaci dla różnych mieszkańców ziemi ... . 324 
C. Wyrażenie na odległość środków ziemi i cienia sięły- 
cowego. Rachuje się czas kiedy xiężyę wchodzi i po- 
rzuca ostrokrąg światły, między ziemią a słońcem zajęty. 517 
CI. Dochodzi się długość i szerokość jeograficzna mieysca 
w któróm początek zaćmienia słońca naypier wiey wi- 


dzianym będzie. W ynaleśdź położenie mieyse innych, 
** 
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które będą widzieć początek zaćmienia , i oznaczyć li- 
niją na powierzchni ziemi, zaymującą wszystkie miey- 
sca gdzie się trafi zaćmienie środkowe, oraz dać Czas 
tego fenomenu na różne mieysce . . . . 19 

CII. Jak wyznaczyć mieysce leżące na kole roszjójć: slot: 
ki słońca i xiężycą , które na pewny moment ma za- 
ćmienie wielkości daućy? Wykreślić na kuli sztuczney 
liniją zaymującą wszystkie mieysca, dla których począ- 
tek lub koniec zaćmienia widzianym będzie na poziomie. 524 

CIII- Wynaleśdź odległość pozorną środków słońca i xięży- 
ca na pewny punkt powićrzchni ziemi, Bd poło- 


żenia punktu dziewiędziesiątego - „ <A 530 
"QIV- Sposób Delambra otrzymania odległości sońaky rod. 
ków słońca i xiężyca. . . - 532 


CV. Ze znanych pozornych odległości adków "SPR i uiębk 
ca wyciąga się czas początku, końca i środka zaćmienia. 556 
CYI. Rysunek figury początku, końca i środka zaćniienia 
objaśniony przykładem. Naywiększa trwałość zaćmie- 
nia całkowitego i obrączkowego . . . OZY «RIDE 
GCVII. Jakie się robią obserwacye w Goómiediąij słońca, i 
jak: znich wyciąga się czas nowiu prawdziwego i różni- 
ca długości mieysc w których ten fenomen był obser- 
wowanym. Poprawka szerokości xiężyca wziętćy z ta- 
blic, i odległości rogów skróconćy przez refrakcyą . 54 
CVIII. 7 obserwacyy początku 1 końca zaćmienia, robionych 
w dwóch mieyscach, których położenie jeograliczne do- 
kładnie jest znane, wyciąga się błąd tablic co do dłu- 
gości, szerokości, parallaxy poziomćy i średnicy pozor- 
nóy xiężyca, a mając poprawione tablice dochodzi się 
poprawka długości jeograficzney mieysca gdzie obser- 
wacyą początku lub końca zaćmienią robioną była . 346 
CIX. Granice między któremi zaćmienia słońca i xiężyca 
przypaść muszą koniecznie, i drugie za któremi feno- 
mena zaćmień są niepodobne. Period po którym zaćmie- 
nia słońca i xiężyca w tymże samym wracają porządku 548 
CX. Opisanie zaćmienia całkowitego w ogólności. Mieysca 
dla których zaćmienie obrączkowe 1820 r. OPEN 
niem środkowem . . . 559 
CXI. Rachunek zakrycia zdaza stałych i olędeć ST xię- 
Życ, iużycie tych fenomenów do znalezienia długości 
jeograficznóy mieysca. Uwagi w robieniu obserwacyy 
SA60 rodZÓka war 0 2609 006 06 Fpcikolkioai: WED 
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CXII. Jak się dochodzi różnica południków z obserwacyy 
przeyścia xiężyca przez południki dwóch mieysc. . 554 


ROZDZIAŁ XVIII. 
Przeyście planet niższych przez tarczę słońca. 


CXIII. Peryody w których przypadają r W enusa 
przez tarczę słońca . . 364 
CXIV. Jak się rachńje przeyście Weniakić RYB PEB słońc 
Odmiana fenomenu na różne 2 wne z par 
) rallaxy słońca i Wenusa. . . 36a 
CXVY. Wyciąga się zrównanie dedace: rókąicę: callaz po- 
ziomych słońca i Wenusa wyrażoną przez różnicę w trwa- 
niu przeyścia Wenusa przez tarczę słońca obserwowa- 
nóm na różnych mieyscach. . . . . 307 
CXYI. Zastosowanie zrównania dającego rółnicę rdjióa 
słońca i Wenusa do obserwacyy przeyścia W enusa w ro- 
ku 1769 robionych; skąd się wyciąga parallaxa pozioma 
słońca na moment obserwacyi, potćm parallaxa pozio- 
ma średnia, a z niey Ryk średnia słońca od wszy: — 
stkich planet . - . . . 395 
CXVII. Oznaczenie mieysc na SECT BZA ziemi kisia 
, przeyście Wennusa przez tarczę słońca może bydź ob- 
serwowane , i gdzie te obserwacye m sępdężże wa do 
oznaczenia parallaxy słońca służyć mogą . . - 577 
CXYVIII Użycie obserwacyy przeyścia Wenusa pda tar- 
czę słońca do znalezienia długości mieysca, i do ozna- 
czenia położenia węzła drogi tego planety . . . . 379g 
CXIX. Przeyście Merkurynsza e. tarczę słońca; peryo- 
dy tych fenomenów . . kę Ne Fra i6 02 dą 


ROZDZIAŁ XIX, 


Różne spósoby oznaczenia szerokości jevgraficzney miey- 
sca, i kąta jakiczyni południk mieysca z kołem wićrz- 
chofkowem danćm. 


GXX. Wywodzi się wzór dający oołżżć, ibkości bra- 
nych blizko południka . - . +.» , Bdą 

LXXI. Ułatwienie dochodzenia wosk Aręzdkości obserwo- 
wanych kołem poda a obserwacyy 
słodod c= Móc 1051038 . 587 

EXXIL Oznaczenie biegu zegaru przez ssabGWA gdipówij 
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dające i bezwzględne (absołues) słońca i gwiazd «. . %5g1 


CXXIII. Przykłady rachunku zrównania zegaru z wysokości 


odpowiadających słońca i wysokości seb RCEE gwia- 


zdy . . By6 
GXXIY. Rozbiór błędów. w * obserwacyach kokon powtarza. 
jącóm zayśdź mogących . . . : . AE, 400 


CXXV. Sposoby ułatwiające znalezienie piaciy w obddńś” 
wacyi kołem powtarzającćm Ou OPŁ 2 CYT BORA 

GXXVI. Sposób oznaczenia szerokości jeograficzney mieysca 
za pomocą lunety południkowóćy ustawionćy mz do 
południka mieysca - . . 410 


'GXXVII. Obserwacye dające położenie połdanikki Morska 


względem danego koła wićrzchołkowęgo - . . . . 416 


ROZDZIAŁ XX. 
Sestans źwierciadłowy (Sextant de Róflexion)). 


CXXVIJI. Skład Sextansa źwierciadłowego i jak się prze- 
zeń mierzy odległość dwóch przedmiotów . . . 419 

CXXIX. Rozbiór: i poprawa różnych błędów w » paszę 
cyach Sextansem źwierciadłowym znaydować się mo- 
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ROZDZIAŁ L 


Pićrwsze obserwacye nieba i ich wypadki. 
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1. FFidok nieba , podział jego na gwiazdy stałe i btąkające się; 


przedmiot nauki Astronomii. 


Naucza AsTRoNoM1i, równie jak każda nauka przyrodzenia 
jest nauką wyciągnioną z obserwacyi. Obserwowana pewna 
liczba fenomenów daje nam poznać zachodzący między nie- 
mi związek, czyli prawa, podług których jedne wynikają 
z drugich;i to właśnie, stanowi naukę, tym pewnieyszą, im 
te prawa z większćy liczby obserwacyy wyciągnione zosta- 
ły, i im dokładnićy obserwacye robione były; dla tego nau- 
kę Astróhomii od obserwacyi nieba poczniemy. | 

Stanąwszy w cżasie pogodnego wieczora na wyniosłóm 
/1 otwartóm mieyscu, tak żeby widok na wszystkie streny 
był wolny, postrzeżemy że niebo, w miarę zmnieyszające- 
go się światła po zachodzie słońca, coraz się większą liczbą 
punktów jaśnych pokrywa, punkta te zowią się gwiazda- 
mi któremi zawsze niebo jest pokryte, a których dla bla- 
sku słońca widzieć w czasię dnia nię wyeiómy. Gwiazdy 

1 | 


pm 
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te, rozrzucone po niebie, mogą się poznawać i rozróżniać je” 
dne od drugich, przez różność światła, pozorną wielkość, 
i rozmaite kształty jakie między sobą robią. | 

Jeżeli staniemy tak, że mieysce zachodu słońca będzie 
na stronie prawćy, zobaczymy ze strony lewóy nowe eoraz 
gwiazdy wschodzące, te posuwają się w kierunku ukośnym, 
podobnie jak słońce podnoszą się, dochodzą pewnćy wy- 
sokości, zniżają się potóm i zachodzą. Gwiazdy które wscho- 
dzą bardzićy na stronie lewćy podnoszą się wyżćy, dłu- 
żey dla nas są widzialne, i punkt ich zachodu pada da- 
lćy na prawo. 

7 tey prostćy obserwacyi wnieść należy, że słońce, xię- 
życ, i gwiazdy mają bieg rzetelny lub pozorny od wscho- 
du na zachód, że czas między wschodem i zachodem ró- 
źnych gwiazd jest różny, iże drogi gwiazd, jeżeli nie są 
równoległe, przynaymnićy nie zdają się widocznie między 
sobą przecinać. Następujących nocy tenże sam prawie wi- 
dok nieba zobaczymy; nadto, rozważając i porównywając 
położenie gwiazd jednych względem drugich, znaydziemy że 
to położenie jest nieodmienne, to jest, że gwiazdy robią je- 
dne z drugiemi ico do kształtu i co do wielkości statecznie 
też same [igury, wyjąwszy małą ich liczbę, które się mieyse 
swoich nietrzymają, ale następnie od jednych gwiazd po- 
suwają się do drugich. Dla tego, podzielono niebo na 
gwiazdy stałe (ćtoiles fixes) nieodmieniające względnego 
między sobą położenia, i gwiazdy błąkające się, planety 
(planćtes), które się przenoszą z jednych punktów nieba 
na drugie. Liczba planet znanych dzisiay wynosi dziesięć, 
nazwiska i znaki których do ich oznaczenia Astronomo- 
wie używają, są następujące : 


Merkuryusz $ Uranus HF 
Venus © Ceres  € 
Mars o Pallas *. 
Jowisz 2. Juno 5 
Saturn b | Westa fl 


Pićrwsze pięć są gołćóm okiem widzialne, i znane były od 
naydawnieyszych czasów. Uranus odkryty przez Herschela 


.- 
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15 marca 1781, zaledwo gołćm okiem może bydź dostrze- 
żony. (Cztóry ostatnie są kaw małe, widzieć ich bez 
pomocy dobrych teleskopów nie można, dla tego nazwane 
są planetami teleskopów emi. Odkryte cowtóty > Ceres przez 
Piacego (Piazzi) 1 stycznia 1801 w Palermo. Juno przez 
Hardinga 1 września 1805 w Lilienthal, Pallas i VVesta 
znalezione były przez Olbersa w Bremen, pićrwsza 28 
marca 1802, druga 29 marca 1807. 
Ruchy planet między gwiazdami stałemi zowią się ru- 
chy lub biegi własne (mauvemens propres), Słońce i xię- 
Życ są obdarzone tym ruchem, który w nich łatwo po- 


dobnym sposobem jak w planetach odkryć można, poró- 


wnywając zac: dnia ich położenie z gwiazdami sta- 
łemi. 

Uważaymy w czasie wschodu i zachodu słońca gwiaz- 
dy które je popr zedzają, i te które po nićm idą; po kil- 


ku dniach, gwiazdy które razem prawie wschodziły ze słoń- 


cem, będą wschodzić daleko pićrwiey; te zas które po 
zachodzie tóy gwiazdy dawały się widzieć, zbliżają się co- 
raz bardziey do słońca, i nareszcie gasną w jego promie- 
niach, tak że słońce następnie idąc od zachodu na wschód 


w ciągu roku całe niebo zdaje się przebiegać ; coraz inne. 


gw iazdy w ydobywając się z jego promieni stają się nam 
widzialne, a inne nikną, co nam tłumaczy dla czego w ró- 
inych porach roku, sóżny też widok nieba nam się przed- 


stawia. 
Oprócz słońca, xiężyca, i wyliczonych wyżey dziesię- 


cia planet, pokazują się czasem na niebie imne gwiazdy . 


ruchem własnym obdarzone , światło ich z początku małe 
powiększa się potćm, i doszedłszy do pewnegó stopnia, 
znowu coraz bardziey maleje, tak że nareszcie gwiazda 


niknie z oczu naszych. Ciała. te jakby przypadkowym spo-- 


sohem jawiące się na kuli niebieskiey , przebiegają niebo 
w rozmaitych kierunkach, i są pospolicie otoczone pewną 
materyą świecącą, która odmienia swóy kształt w miarę 
jak te ciała zbliżają się lub odchodzą od słońca. Nazwano 
je kometami czyli gwiazdami ogoniastemi, z przyczyny roz- 
wlekłego częstokroć światła, które im towarzyszy, i któ- 
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re się ogonem komety nazywa. ()gony te z subtelney uło- 
Żone materyi są przezroczyste tak, że przez nie gwiazdy wy- 
raźnie widzieć można, 

Oznaczyć dokładnie położenie tych wszystkich ciał nie- 
bieskich, poznawać ich biegi, a ztąd wyciągać iuczyć się 
praw którym są poddane, tak iżby z nich można było wy- 
rachować mieysca które na przyszłość zaymować będą, i 
mieysca które dawniey zaymowały, a ztąd przepowiadać 
rozmaite fenomena, które się na niebie jawić będą, docho- 
dzić i oznaczać czas tych, które się jaź dawnićy trafiły, 
jest celem nauki „Astronomii. — Wyraz ten Astronomija po- 
chodzi od greckiego aoroovouog, który oznacza zaymującego 
się gwiazdami i nauką ich ruchów, Z takiego prac astro- 
nomicznych wyszczególnienia, łatwo widzieć można, że na- 
uka Astronomii składa się z obserwacyi i z rachunku. Uczyć 
się nam więc wypadnie naypierwiey sposobu robienia ob- 
serwacyi, ażebysmy przez nie mogli otrzymać pewne wy- 
padki, pewne prawa, które poźniey rachunek rozszerzyć, 
uogólnić, i z nich nowe wyciągnąć może. 


II. Poziom, Poziomołuk, Południk. Obszerność wschodnia i zacho- 
dnia, Obserwacye wschodu i zachodu gwiazd i ich przeyścią 
przez południk. VI ysokożść gwiazdy. Ubserwacye te pokazują, 
źe koła opisywane'przez gwiazdy są równoległe. 


s Chociaż niewątpliwą jest rzeczą że wszystkie ciała nie- 

bieskie nie są równie odległe od oka naszego, że jednak 
ich odległości patrząc na nie ani ocenić ani porównać nie. 
możemy, wydają się nam wszystkie jak gdyby były osa- 
dzone na wklęsłem sklepieniu niebieskiem, którego oko jest 
środkiem równie od wszystkich punktów tego sklepienia 
odległym. Bo jak tylko nic nas nie uczy że jedne ciała są nas 
bliższe, a drugie dalsze, tak widocznie żadney nie masz 
przyczyny dla czegobyśmy o ich odległości różne robi$ 
mieli wyobrażenia, dla tego nieho wydaje się nam skle- 
pieniem kulistóm, na którćm ciała niebieskie są umieszczo- 
ne, mieysce zaś które zaymujemy, jest środkiem tey po- 
zorney kuli. Koło gdzie ziemia zdaje się dotykać kali 
- niebieskiey, zowiemy Poziommem (horyzont), na nim widok 
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nieba i ziemi dla nas się kończy. Uważając gwiazdy ku 
północy, postrzeżemy, że niektóre z nich w pewnćy wy- 
sokości są prawie nieruchome , oddalając wzrok od tych 
gwiazd w którąkolwiek stronę, napotykamy gwiazdy opisu- 
jące koła coraz większe, niektóre z nich dotykają tylko 
w biegu swoim poziomu, inne zanurzywszy się na chwilę, 
znowu się pokazują i podnoszą. Z tąd wniesiemy, Że gwiaz- 
dy które dla nas zachodzą, odbywają podobny bieg pod 
poziomem; i jeżeli opisywane: przez nie koła są równole- 
głe, oś obrotu będzie jedna dla wszystkich kół, i jeden 
jey biegun przypadać musi ku północy. 

Przecięcie powierzchni ziemi z pozorną %ulą niebie- 
ską, którą w zwyczaynćy mowie zowiemy poziomem lub wi- 
dnokręgiem, będąc co do swego kształtu różne na różnych 
mieyscach, i zależąc wszędzie od mnieyszey lub większey 
nierówności ziemi, i od przedmiotów jey powierzchnią po- 
krywających, nie może bydź użytóm w obserwacyach astro- 
 nomicznych. Do robienia więc dokłagdnie tych obserwa- 
cyy, obierzmy taką płaszczyznę, którąbysmy w każdćm miey- 
scu z pewnością oznaczyć mogli, i któraby zależąc od sta- 
tecznego prawa w przyrodzeniu upatrzonego, była nieod- 
mienną na jedno i toż samo mieysce. Doświadczenie uczy, 
źe kierunek ciężkości wszędzie jest pionowym do powierz- 
chni wody w spoczynku zostającćy; Oczywista bowiem * 
jest rzecz, Że cząstki wody sile ciężkości uległe , póty 
muszą się ruszać i nie bydź w równowadze , póki nie zro- 
bią powierzchni pionowćy do kierunku w którym ciążą. 
Do tćy właśnie powierzchni, którą w małćy rozległości 
za płaszczyznę uważać można, przywiązane jest nazwisko 
poziomu. Poziom więc w nauce Astronomii, jest to pła- 
szczyzna przechodząca przez mieysce obserwatora ; równo- 
legła do powierzchni wody w spoczynku będącey, czyli, 
jest to płaszczyzna pionowa do kierunku ciężkości prze- 
dłużona aż do zbieżenia się ze sklepieniem niebieskićm. 
Płaszczyznę tę w każdóm mieyscu z wielką oznaczyć mo- 
żna łatwością, nić bowiem na którćy zawieszony jest cię- 
Żar, wskazuje liniją pionową do tćy płaszczyzny; do nićy 
więc obserwacye nasze odnosić teraz będziemy. 
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Ułożmy na otwartóćm mieyscu płaszczyznę kołową pro- 
mienia jakiegokolwiek, rownolegle do płaszczyzny pozio- 
mćy za pomocą libelli lub gruntwagi, narzędzi powszechnie 
znanych, naydokładniey płaszczyznę poziomu oznaczających, 
których teorya na wyłożonym wyżćy oparta jest początku, 
„1 postawmy się w pośrodku tego koła tak, żeby oko obser- 
watora doskonale w jego znaydowało się środku. Nazna- 
czywszy na tak zrobionym poziomie sztucznym punkta 
„A, P, D, i punkta 8, O, £, oznaczające mieysca wscho- 
du i zachodu gwiazd obserwowanych , i zapisawszy czas 
pokazania się i zniknienia kaźdćy w szczególności gwiaz- 
dy, połączmy linijami prostemi punkta ich wschodu i za- 
chodu. 

Zastanawiając się nad wypadkami otrzymanych tym spo- 
sobem obserwacyy, widzieć łatwo będziemy, że gwiazda, 
która weszła w punkcie „4, bawiła mniey czasu nad po- 
ziomem niź gwiazda która weszła w mieyscu 7, a ta mniey, 
niż gwiazda do którćy należy cięciwa DZ, tak że gwia- 
zda 24 widziana była mp. przez godzin dziewięć, gwiazda 


PP przez godzin dwanaście, a gwiazda [ przez piętnaście. 

W ogólności czas bawienia nad poziomem będzie tym krót- 

szy im cięciwa oddalać się będzie bardzićy od punkta 4 
z 


ku południowi, i przeciwnie. Jeśli dwie, lub więcćy gwia 

wschodzą w tymże samym punkcie poziomu , mieysce ich 
zachodu, i czas bawienia nad poziomem, będą też same. 
Powtórzmy te obserwacye nocy następnych, gwiazdy bę- 
dą nam wschodzić i zachodzić w tych samych punktach 
naszego poziomu, i czas odwschodu do wschodn tuż na- 
stępującego któreykolwiek gwiazdy będzie zawsze godzin 


24. Mierząc łuki 4P, BO it. d. zawarte między cięci- 


wami, znaydziemy je równe, cięciwy przeto -4B, PQ, 
DE są między sobą równoległe, linija więc MSV popro- 
wadzona pionowie do jednćy, będzie pionowa do wszy- 


- stkich. ' Dwie średnice PO, MN, podzielą poziom na cztć- - 


ry główne części, a ich końce oznaczą punkta 2, O, ZM, MV, 
nazwane punktami główremi poziomu (Points cardindux 


de Phorizon) P jest punktem wschodu, // południa, O. 


zachodu, a ZV północy. Łuk poziomu _4Q)| zajęty: między 


s 
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punktem południa, a punktem wschodzącćy gwiazdy na- 
«zywa się Poziomo-łukiem tćy gwiazdy (azimut). ” . 
Poprowadźmy półkole MGN przez średnicę MM pio- 
nowo do cięciw -.4B, PO, DE ; ponieważ te cięciwy są 
równoległe i wyrażają przecięcia obrotów gwiazdowych 
2 płaszczyzną poziomą, płaszczyzna JMGIV będzie pionową 
do kół opisywanych przez gwiazdy, i nazywa się Południ- 
kiem (meridien). Obserwnymy na tćy nowćy płaszczyznie 
gwiazdę G, która weszła w punkcie 4, znaydziemy że 
czas między jćy wschodem a przeyściem przez połudiiik, 
równy jest czasowi między tóm przeyściem a „zachodem 
tćyże gwiazdy. Oceniwszy kąt MSG na płaszczyznie MGM, 
który jest wysokością gwiazdy, i łuk „4P, łatwo nam jest. 
znaleśsdź kąt MmQG pochyłości koła gwiazdy G do pła- 
szczyzny poziomu. Uczyńmy kąt MSG=h, będzie 


_nG_  Wsth «o With 
Sty MągG= am  dosth—wst.4£?  dosthk——dostz 


gdzie z=go — 4P=AM= poziomołukowi gwiazdy. 

Powtarzając obserwacyą i rachunek na rozmaite gwia- 
zdy, kąt. ten pochyłości znaydziemy statecznie tenże sam, 
wszystkie więc gwiazdy obracają się po płaszczyznach so- 
bie równoległych, i bieg ich możemy uważać, jako obrot. 
kuli niebieskiey, około osi przechodzącey przez nasze oko, 
unoszącey z sobą wszystkie ciała niebieskie, (Oś obrotu 
jest osią wszystkich kół opisywanych przez gwiazdy w bie- 
gu który się obrotem dziennym nazywa, czas bawienia 
gwiazdy nad poziomem zowie się jey dniem, czas jey ba- 
wienia pod poziomem jest jey nocą. | 

Gwiazda która wschodzi w punkcie ? a zachodzi w O, 
opisuje koło wielkie, które się zowie Równikiem (Fqua- 
teur) od równości dni i nocy dla gwiazd które go w bie- 
gu dziennym opisują. _4P zowie się Obszernością wscho= 
dnią gwiazdy wschodzącey w punkcie .4, amplitude or- 
tive, jestto łuk pozioma zawarty między wschodzącą gwia- 
zdą, a punktem wschodu: BO zowie się Obszernością za- 
chodnią (amplitude occasej). Poziomołuk liczy się od pun- 
ktu 4 lub W od o? do 1%0%, Obszerność gwiazdy jest 
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„źżawsze dopełnieniem poziomołuku wschodzącóy gwiazdy 
do go? dając znak odjemny obszerności będącćy na pół- 
nocy, jeśli poziomołuk liczymy od punktu południa, i wza- 
jemnie. Nim poznamy bliżćy i rozsrzerzymy wiadomości 
nasze o płaszczyznach któreśmy sobie na poziomie sztu- 
cznym i na kali niebieskiey uważali, zwróćmy uwagę na 
ziemię na któróy mieszkamy, i na którćy obserwacye na- 
sze robimy. Qhociaż dokładna znajomość figury ziemi 
przez dokładne tylko obserwacye i pracowite nóżnych czę- 
ści jóy powierzchni wymiary, nabytą bydź może, gdy 
jednak fenomena okazujące przybliżoną do prawdy jćy po- 
stać są łatwe do obserwacyi i powszechnie prawie znaą- 
jome, i gdy z drugiey strony wiadomość o tćy figurze ro- 
bi wiele uwag wspólnemi niebu i ziemi, dła tego nie wa- 
hałem się o nićy tu mówić pićrwićy nim naukę robienia 
dokładnych obserwacyy wyprowadzimy. 


II. Ziemia jest okrągła. Zaćmienia ziężyca, pokazywanie się 
naprzód wierzchołków przedmiotów odległych do których się zbli. 
żźamy, podróże około ziemi, i odmiana wysokości gwiazd: w ró- 
Źnych punktach ziemi dowodzą tey prawdy, 


Gdybyśmy byli w pewnćy od ziemi odległości, fi igurę 
jey widzielibyśmy tak, jak widzimy figurę słońca, xiężyca, 
i innych ciał niebieskich. Nie mogąc wzrokiem naszym 
objąć jak tylko małą bardzo część powierzchni ziemi, Ża- 
dnego wyobrażenia o jey figurze mieć nie możemy. ŚSzu- 
kaymy więc w naturze takich fenomenów, któreby od fi- 
gury ziemi zależały, a obserwując je i zastanawiając się 
„nad niemi, potrafimy może wyciągnąć jakie wnioski, które 
nam tę figurę poznać dadzą. -4 naprzód, jeżeli xiężye 
znayduje się w położeniu zupełnie przeciwległóm słońcy, 
tak że idące do niego promienie przejęte zostańą przez 
massę ziemi, naówczas cień ziemi padając na tarczę xię<' 
Życa robi jego zaćmienie. Obserwując ten fenomen, łatwo 
jest widzieć, że wtenczas kiedy się xiężyc w części tyl- 
ko ponurzył w cień ziemi, świecąca część jego tarczy nie 
jest zakończona liniją prostą, jakby to bydź powinno gdy- 
by obwód ziemi był prostokreślny, ale owszem linija od- 
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dzielająca część św iatłą xiężyca od części zaćmionćy jest 
liniją kołową, któróy wypukłość obrócona jest ku stronie 
światłey xiężyca, co mu nadaje figurę podobną do tćy 
jaką ma na dni kikka przed nowiem lub pe nowiu. Po- 
dobną postać xiężyca widzimy gdy się on z cienia wydo- 
bywa, i fenomena te w różnych obserwowane zaćmieniach 
co dofigury cienia są zupełnie sobie podobne, tak że cień 
ziemi na xiężyc rzucony w każdćm położeniu zawsze jest 
okrągły, cień ten więc jest Ostr okręgiem lub walcem, a 
zatóm ziemia która go rzuca, musi „mieć figurę okrągłą. 

Powtóre: żeglarze oddalający się od brzegów widzą bu- 
dowy i góry zniżające się powoli i nareszcie niknące, tak 
jak gdyby wodą zalane były, z wierzchotka masztu jeszcze 
je na chwilę zobaczyć można. Podobnie ludzie będący na 
brzegu widzą okręt, w miarę jak się oddala, ponurzający 
się w wodzie, niknie naprzód spód okrętu, dalóy maszt, a 
nareszcie jego wierzchołek. Obserwacye te, które we wszy- 
stkich mieyscach są zawsze też same pokazują widocznie 
że powierzchnia morz jest wypukła, i przez tę wypukłość 
zakrywa nam przedmioty odległe. Gdyby bowiem ta po- 
wierzchnia była płaską, góra albo wieża od którćy się od- 
dalamy byłaby ze wszech stron widziana, aż póki jćy roz- 
miar optyczny dłą wielkiey odległości nie stałby się nie- 
znaczny. Podstawa wieży nie zniknęłaby pierwięy jak 
jęy wierzchołek; i nareszcie gdy przedmioty dla znacznćy 
odległości zniknęły, nie możnaby juź ich było widzieć 
z wierzchołka masztu. 

Potrzecie: Ferdynand Magellan Portugaiczyk opuszcza- 
"jac oyczyste brzegi skierował swą drogę ku zachodowi, 
natrafiwszy na Amerykę ląd dawniey odkr yty i nie mogąc 
znaleźć przeyścia dla kończenia dalćy podróży ku zacho- 
dowi, „skierował się ku południowi i wzdłuż brzegów Ame- 
ryki, objechał ją, i znalazł się na morzu południowóm, 
zkąd do pićrwszego wr óciwszy kierunku trafił na wyspy 
Moluckie. Odtąd okręt jego płynąc zawsze ku zachodo- 
wi zńalazł Jyr opę i wszedł do portu z którego wypłynął, 
od któregoby się ciągle oddałał gdyby ziemia była płaską. 
Dzisiay = tysiące okrętów w różnych kierunkach bez- 

: 2 
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przestannie po wszystkich KrzŻY oceanach, podobne po- 
dróże stały się częstemi, tak że o kulistćy figurze ziemi 
Żadney mieć hię można wątpliwości. 

Nareszcie odmiana wysokości połudgikowćy gwazd sta- 
łych, uważanych z różnych punktów powierzchni ziem- 
skiey, nie może bydź inaczćy pojętą, tylko w przypuszcze- 
niu że ziemia ma figurę okrągłą. Jakoż kiedy się posuwa- 
my w kierunku jednym zp. ku południowi, czy to na mo- 
rzu, czy na lądzie, gwiazdy na stronie południowćy pod- 
noszą się coraz wyżey, i łuki ich obrotu dziennego będą- 
ce nad poziomem stają się coraz większemi, nadto poka- 
zują się gwiazdy nowe których pićrwiey nie widzieliśmy, 
gdy tym czasem gwiazdy będące na północy coraz się zni- 
żają zupełnie w tym stosunku jak się od nich oddalamy, 
coby nigdy bydź nie powinno, gdyby ziemia była płaską, 
owszem dla wielkiey bardzo gwiazd odległości wysokość 
ich zostaćby zawsze powinna taź sama (*). i 

Z takowych obserwacyy wnieść nam nareszcie wypada, 
że wody i ląd formują massę okrągłą, do niczego nie przy- 
czepioną; czyli Że ziemia jest okrągła i odosobniona w prze- 
strzeni świata. Dokładne rozmiary i obserwacye pokaza- 
ły ile się ona różni od doskonałćy kuli, ale o tćm poźniey 
mówić będziemy. 


IV. Jak się oznacza położenie gwiazdy względem poziomu. 


Jeżeli żiemia jest doskonałą kulą, za jaką ją tymcza- 
sem uważać będziemy, linija kierunku ciężkości przedłu- 
żona myślą przeydzie przez środek ziemi; przeciągniona 
w górę i w dół do sklepienia niebieskiego nazywa się /i- 
niją wierzchołkową, koniec jey górny na niebie zowie się 
Zenit (Zenith), punkt przeciwny z drugiey strony nieba 
nazywa się MNadyr (Nadir). Koło przechodzące przez li- 








(*) Gdyby ta odmiana w wysokości gwiazd stałych wypadała 
z niewielkićy ich od ziemi odległości, odmiana ta musiałaby 
bydź różna dla różnych gwiazd, i nie mogby zupełnie odpo- 
wiadać stosunkowi oddalenia się, 
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niją wierzchołkową jest pionowe do poziomu, i zowie się 
kołem wierzchołkowóm (cercle vertical). Na nićm mie- 
rzy się odległość gwiazdy od zenit i od poziomn. Łuk ko- 
ła wierzchołkowego zajęty między gwiazdą a zenit, zowie 
się odległoscią gwiazdy od zenit. Ponieważ linija wierz- 
chołkowa jest osią poziomu, zenit jest o go stopni odległy 
od poziomu, wysokość gwiazdy jest dopełnieniem odległo- 
ści od zenit do go stopni i wzajemnie. Łuk poziomu za- 
warty między południkiem i kołem wierzchołkowóm prze- 
chodzącóm przez gwiazdę jest poziomołukiem tóy gwiazdy. 
Poziom prowadzony przez mieysce obserwatora zowie się 
poziomem fizycznym (horizon visuel ou physique), prowa- 
dzony równolegle do pićrwszego przez środek ziemi zowie 
się poziomem umysłowym (horizon rationnel). Poziom fi- 
zyczny dzieli kulę niebieską na dwie połowy widzialną i 
niewidzialną, wszystko eo jest nad poziomem jest dla nas 
widzialne, wszystko co jest pod poziomem jest dla nas 
ukryte. Łuki dzienne gwiazd są nad poziomem, łuki ich 
nocne są pod nim. Jak linija wierzchołkowa tak i poziom 
jest stateczny dla jednego mieysca, różny zaś dla mieysc 
różnych, tak że przechodząc z mieysca na mieysce, i liniją 
wierzchołkową i poziom odmieniamy, lecz że linija wierz- 
chołkowa jest taż sama dla dwóch przeciwległych punktów 
powićrzchni ziemskiey przez które przechodzi, poziomy 
tych dwóch punktów są tegoż samego położenia. Koło 
małe prowadzone przez gwiazdę równolegle do poziomu 
zowie się almikantarat (almicantarat). Mając znaną wy- 
sokość czyli almikantarat gwiazdy i jóy poziomołuk mamy 
znane położenie tćy gwiazdy względem poziomu. 


V. Równoleźniki niebieskie, równik, jego bieguny, położenie gwiazd 
względem równika, 

Koła które w obrocie dziennym opisują gwiazdy nie 
przechodzą przez środek pozornćy kuli nieba, ich bowiem 
płaszczyzny w różnych punktach oś wspólną przecinają, są 
to więc koła małe, jedno tylko z nich, którego płaszczy- 
zna przechodzi przez środek kuli, jest kołem wielkićm i 
zowie się równikiem (Equateur). Wszystkie inne koła opi- 
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sywane przez gwiazdy zowią się równoleźnikami niebie- 
skiemi (paralleles cćlestes). Rownik 'jako koło wielkie 
przecina się z poziomem na dwie równe części, gwiazdy 
zatóm będące na równiku tyle czasu bawią pod poziomem, 
co nad poziomem, czyli ich dzień i noc są równćy długo- 
ści. Linija przecięcia poziomu i równika, zowie się liniją 
wschodu i zachodu. Oś obrotu dziennego, albo oś świata 
jest osią równika, końce tey osi na niebie są jego bieguna- 
mi, które się jeszcze nazywają biegunami świata. Pochy- 
łość równika do poziomu, czyli wysokość równika, jest do- 
pełnieniem pochyłości osi świata do poziomu czyli wyso- 


kości bieguna. Równik dzieli kulę niebieską na dwie ró- 


wne części, północną i południową, biegun będący na stro- 
nie pierwszey nazywa się północnym (póle arctique), na 
stronie drugiey zowie się biegunem południowym (póle 
antarctique): odległość gwiazd od równika zowie się zbocze= 
niem gwiazd (Dćclinaison). Zboczenie jest północne (Bo- 


róale) lub południowe (australe), podług tego jak gwiazdą 


znayduje się na półkuli północenćy lub południowćy. Po- 
prowadźmy płaszczyzny kół wielkich przez bieguny świałtąz 
koła te będąc pionowe do równika służyć będa do mierze- 
nia zboczeń gwiazd, i dlatego koło wielkie przechodzące 
przez biegun równika nazywa się: kołem. zboczeń (Uercle 
de dćclinaison). Łuk koła zboczeń zawarty między równi= 
kiem a gwiazdą jest zboczeniem gwiazdy, łuk tegoż kołą 
zawarty między gwiazdą a biegunem jest odległością gwla- 
zdy od bieguna która jest dopełnieniem zboczenia do go? 

Zboczenie tak jak wysokość liczy się odzera do go”. Je- 
Żeli weźmiemy jaki punktrównika za zero, kąt w biegunię 
świata zawar ty między kołem zboczeń przechodzącćm przez 
punkt żera, a kołem zboczeń przechodzącćm przez gwiazdę, 
zowie się wznoszeniem się prostćóm gwiazdy (Ascension dro- 
ite). Punkt równika, Kówy. Astronomowie wzięli ża zero, 

jestto punkt równonocny wiosenny, jeden z dwóch przecięć 
równika z ekliptyką, czyli pozorną drogą słońca, jak to 
poźniey widzieć będziemy. Łuk równika zawarty między 
dwóma kołami zboczeń jest różnicą we wznoszeniu się pro- 
stćm dwóch gwiazd przez które koła zboczeń przechodzą. 


wi | " 
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ktem południa, punkt / punktem północy :* są to bieguny 
świata przeniesione na poziom mićysca. Niech // oznaczą 
punkt gwiazdy na południku; łuk OE wyrażać będzie wy- 
sokość jćy południkową, ponieważ ta wysokość, mnićyszą 
jest niż wysokość gwiazd równikowych, poziomołuk jóćy 
w ezasie wschodu będzie także mnieyszy. 4 wywiedzio- 
nego bowiem pod $ 2 zrównania, 


wst h 


styd=msthi=donZ 


łatwo jest wyciągnąć wartość na dostZ przez funkcyą h, 
i uważać, jak za odmianą h, odmienia się Z. 
Jakoż : 
sty / dost 4 — dost Zsty/=wsth. 


wst. 7 dost 2 —wst/A dost/ 


dostz =dost h— wst dosty 7== wat I 


wst(/—4A) 
wstł4 


dost Z= 





Widzimy, że poziomołuk wschodzącćy gwiazdy tym jest 
większy, im wysokość jest większa, i że Z nie może bydź 
=go', tylko kiedy h=/7 ; jeślikh=O 


dost Ż=1, ZŻ=o. 


Gwiazda w biegu dziennym coraz poziomołuk swóy odmie- 
nia, dla oznaczenia jego prowadzi się jakeśmy mówili ko- 
ło wierzchołkowe, a łuk poziomu zawarty między połu- 
dnikiem i kołem wierzchołkowóm prowadzonćm przez gwia- 
zdę jest poziomołukiem gwiazdy. Poziomołuk tedy gwia- 
zdy w czasie jćy przechodu przez południk jest zero, 
Uważając figurę 2 jako rzut pionowy półkuli niebieskićy 
na płaszczyznę południka, linije EF, RZ it. d. będą rzu- 
tami pionowemi kół równoległych. Linija 27M jest rzu- 
tem części półkola, która się zowie Łukiem pół-dniowym 
(are semi-diurne), łuk MF, jest łukiem Połowy nocy (are 
semi-nocturne). Ponieważ linija //£ jest mnieyszą od MP, 
łuk półdniowy i dzień tćy gwiazdy krótszym jest niżeli jćy 
„AB 
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noc; przeciwnie dzień gwiazdy BD jest dłuższym «0d jćy 
nocy. Ponieważ zaś „4S=SQ dni i nocy gwiazd będą- 
cych na równiku uważane z jakiegokolwiek bądź mieysca, 
są sobie równe. 

Uważając gwiazdy między zenit a południem A jest 
widzieć, że ich wysokość tym bardzićy się zmnićysza, im 
więcćy się oddalają od bieguna północnego, i jeżeli ta odle- 
głość równa jest PO, gwiazda w czasie przóćyścia przez po- 
łudnik będzie na poziomie, czyli jóy wysokość będzie ró- 
wna zero; gwiazdy zatćm których odległość od bieguna 
północnego równa jest lub większa od go”+- odległość bie- 
guna od zenit, nigdy dla nas nie wćydą. Przeciwnie gwia- 


'zdy B, cały równoleżnik 37 leży nad poziomem, gwia- 


zda więc ta nigdy dla nas nie zaydzie. W ogólności, gwia- 
zdy których odległość od bieguna północnego mnieysza jest 
od wysokości tegoż bieguna nad poziom mićysca, nigdy dla 
tego mieysca nie zaydą. Naypićrwszą z tych gwiazd będzie 
ta którćy odległość od bieguna północnego równa jest wy- 
sokości tegoż bieguna, jak to łatwo jest widzieć i na figu- 
rze, i ze zrównania: 


wst 1-5 


dost Ż— wst /. 


czyniąc bowiem w tóćm zrównaniu 
„2 =1809 


otrzymamy . zrównanie na gwiazdę która w czasie kiedy 
jest na poziomie, znayduje się razem na południka ze stro- 
ny północenćy 

i __wst(7—) 

ZER | ©; 


Baki 


Zboczenie więc tey gwiazdy równe jest I czyli wysoko- 
ści równika nad poziom. Inne gwiazdy, które są jeszcze . 
bliższe bieguna, jak p, gwiazda v mają dwie wysokości 
półudnikowe v7 i zł. Przćyście gwiazdy przez punkt 
p nazywa się Przćyściem wyższćm (passage supórienrjy 
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„przechód zaś pod biegunem w punkcie « zowie się Przóy-- 


ściem niższćm (passage infórieur). Mamy tedy gwiazdy je- 
dne, które nam nigdy nie wschodzą, i drugie które mając 


odległość biegunową równą lub mnićyszą niź wysokość bie- 


guna, nigdy nie zachodzą, jedne i drugie zowią się gWia- 
zdy niezachodzące albo Kołobiegunowe (Etoiles cirecom- 
polaires). Obserwacye przechodu gwiazd przez południk, 
ich wschodu i zachodu, pokazują, że dzień czyli część wi- 
dzialna równoleżników opisywanych w biegu dziennym po- 


dzielona jest przez południk eo do czasu na dwie równe 


części, obserwacye przechodów wyższych i niższych gwiazd 
kołobieganowych dowodzą Że południk dzieli cały cząs 
ich obrotu na;dwie równe połowy, to oczewiście prowa 
dzi mas do wniosku, że obrot ten odbywa się ruchem je 
dnostfynym. WW nauce. Astranomii przypuszczamy Wwszę— 
dzie jednostayność w biegach gdzie Zadna nierówność nam 
się nie jawi, aż „póki jakie fenomena lub obserwacye nie 
równości tćy postrzedz i poznać nie dadzą; lecz że jedno- 
stayność biegu dziennego nieba jest rzeczą bardzo ważnąz 
nałeży nam ją przez pewnićy sze wyprobować obserwacye, 
do tego potrzeba nam pićrwićy poznać narzędzia jakie 
się do robienia dokładnych obserwacyy używają. 


wm Oy p O z 


ROZDZIAŁ II. 
Opisanie waźnićyszych narzędzi astronomicznych, 
sposoby ocenienia 1 poprawienia ich błędów, 
oraz ich użycie do robienia obserwacyy. 





VII. Co jest czas? Dzień gwiazdowy ijego podział. Skład i teo. 
rya zegarów. Na czćm zależy U zc: cod ich biegu? Różne 
sposoby hompensacyi pendułów, 


Ponieważ się chcemy pr zekonać o jednostayności obro- 


tu kąli niebieskićy, oczywista więc jest rzecz, źe do tega 


i 
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mieć powinnismy narzędzie jak naydokładnićy czas wy- 
mierzające. WWyobrażenie czasu rodzi się w nas z obser- 
wacyi różnych fenomenów jedne po drugich odbywających 
się. Obserwując dwa fenomena .4 1 B, jeżeli widzimy, że 
między początkiem i końcem fenomenu b, fenomen B po- 
wtórzył się pięć razy, wrosimy, Że czas na odbycie się fe- 
nomenu 4 jest pięć razy dłuższy, jak fenomenu B, itym 
sposobem nabywamy wyobrażenia czasu w jakim się usku- 
tecznia fenomen «4. Dla mierzenia czasu powinniśmy upa- 
trzyć w przyrodzeniu, lub sztucznie zrobić fenomen, któ- 
regoby cząs trwania był zawsze tenże sam, kiedy go tyl- 
ko powtórzyć zechcemy; czas trwania tego fenomenu ozna- 
czy pewną chwilę, która porównana z innemi, da nam wy- 
obrażenie i miarę czasu, w jakim się inne odbyły zdarze- 
nia. Naybardzićy nam dający się czuć fenomen w przy- 
rodzeniu jest obrót nieba około ziemi, bo nam sprowadza 
dzień i noc koleją. Przeciąg ten czasu, który się nazywa 
dniem gwiazdowym, dzieli się-na 24 godziny, godzina na 
60, minuta na 60”. Napełniymy jakiekolwiek naczynie roz- 
oiekisie któryby otworem umyślnie na to zrobionym mógł 
z niego wybiegać; jeżeli rozciek w przeciągu dnia gwiazdo- 
wego wybiega 24 razy % naczynia, oczywista jest, Że trwa- 
- łość takowego wybieżenia mierzyć nam będzie m część dnia 
gwiazdowego, czyli jednę godzinę. Dawnićy nie znano in- 
nego sposobu mierzenia czasu, jak tyiko przez wybieganie 
z naczynia piasku lub jakiego płynu, którego ilość zacho- 
wując zawsze jednostayną, otrzymywano blizko jednostay- 
ny przeciąg czasu; narzędzia te zwane są Klepsydry (Glep- 
sydres). łatwo jest widzieć niewygody i niedoskonałości 
przywiązane do takowych narzędzi. 

'Wystawmy sobie koło (fig. 5) mogące cię obracać wol- 
no około osi swojóy. Kiężar /?, zawieszony na sznurze 0- 
kręconym na walcu, spadając, ruch kołu m nadaje , ale 
ruch ten, chociaż go tak' powolnym, jak sami chcemy, 
uczynić można , wcale nie będzie jednostay nym: ciężar bo- 
wiem biegąc ruchem przyspieszonym, szybkość Bręcącego 
się koła coraz SZ EESKI musi. Zapobieżono temu w strzy- 
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mując bieg koła, a przezto:niszcząc za kaźdym razem na- 
bytą szybkość. . Niech 1/4 wyobraża pręt metallowy ma- 
jący "na końcu dolnym ciężar //, pręt ten przyczepiony 
w punkcie / do pręta poziomego /a, może się za nadaniem 
mu ruchu wahać około punktu zawieszenia, wciągając w ten 
ruch walec ła ©party w punktach A ia, z którym nie- 
rozdzielnie jest złączony. Gdyby tarcie i opór powietrzą 
nie niszczyły eiągle nadanćy wahadłu siły, wahadło te 
wiecznieby się ruszało i liczbą kołysań swoich czas mie- 
rzyćby nam mogło: gdyż wahania się te jak wiemy są je- 
dnoczesne, nawet wtenczas kiedy nie są równe, byleby 
kąty oddalenia się wahadła od linii pionowćy były bar- 
dzo małe. Lecz w rzetelnym rzeczy stanie ruch ten dlą 
tarcia i oporu powietrza trwać ciągle nie może; obaczy- 
my zaraz jak łącząc takowe wahadło z kołem poruszanćm 
spadającym ciężarem zyskano bieg jednostayny. 


Przy punkcie /V są dwie zaczepki ZVb, ZVb zakrzy- 
wione w punktach b i 6; wahadło przychodząc do pun- 
ktu Z zaczepia jedną z nich za ząb kręcącego się koła; i 
wstrzymuje go na chwilę; lecz że koło było w biegu, ząb za- 
czepiony nadaje część siły wahadłu, i nagradza to.co stra< 
ciło przez tarcie lub opór powietrza, wahadło powraca 
nazad, i uwalniając ząb koła, wznosi się nabytą szybko- 
ścią do punktu /, gdzie wabzonka druga zapada podobnie 
za ząb następujący i bieg wstrzymuje. Ztąd widzimy że 
w przeciągu przechodu wahadła z położenia /Ł do /Ł£ i 
znowu z tego położenia do JŁ też same zawsze działają 
siły ; GRONA tedy jednostaynie się odbywają, i chwile 
wszystkie między sobą są równe. 


W rysunku do tego opisania PRO koło m i 
OS al są na płąszczyznie papićru, na płaszezyznach . zaś 
pionowych do nićy leżą zaczepki ZVb i /ZVb, jako też dro- 
ga odbywana przez wahadło. Długość pręta wahającego 
się jest dowolna, lecz jeżeli cheemy ahy czas przeyścią 
wahadła od £Ł do Z, czyli, co to samo jest, aby spadnienią 





następne zębów wskazywały nam chwilę równą L 
. G6t00 
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dnia gwiazdowego , czyli równą jednóćy sekundzie gwiaz- 
dowćy, dłngość pręta powinna bydź na Wilno 440,70 lin, 
stopy paryz. (Jeogr. J. Śniadeckiego k. 166). Ciężar ZŁ 
nazywa się soczewką, gdyż zazwyczay dla łatwieyszego 
rozdzielenia powietrza kształt ma soczewki. Jeżeli do koła 
mn mającego zębów 60, dodamydnne dwa, którychby obroty 
były jednego 60, a drugiego gło razy powolnićysze. niżeli 
koła m, i na osiach kół umieścimy 'skazówki oznaczające 
biegiem swoim godziny, minuty, i sekundy, będziemy mieć 
wszystko eo stanowi zegary, jakie dzisiay są używane, wy- 
jąwszy że w nich postać i umieszczenie 'zaczepek jest mniey. 
więećy różne, ale teorya na kiórćy się użycie ich zasa- 
dza, zawsze taż sama. 

Bieg opisanego tu zegaru póty: będzie jednostayny , pó- 
ki*z odmianą temperatury nie odmieni się długość wahadła. 
Jakoż jesli wahadło stanie się zp. dłuższćm przeż "giepto, 
dłuższego potrzebować będzie czasu do przeniesienia się 
z punktu £ do Z/, chwile wahania się zegaru nie będą ró- 
wne,i będą się miały na łuki bardzo małe, jak pierwiastki 
drugiego stopnia z długości wahadła. 

Zrównanie na trwałość wahań jest 


Tzej/ 2 
6 


Gdzie 7' wyraża czas całkowity jednćy oscyllacyi, w slo- 
sunek obwodu do średnicy, a długość wahadła, a g siłę 
ciężkości różną na różne mićysca powierzchni ziemskićy, 
którćy dzielność na Paryż wyraża się przez g”,8088. Se- 
kundy tedy wskazywanę na zegarze odmieniając się za od- 
mianą temperatury nie będą jednostaynćy długości. "Tym 
sposobem bieg zegaru ciągłym podlegałby odmianom, gdy- 
by nie znaleziono sposobn zapobieżenia tóćy nieprzyzwoi- 
tości. | 

Figura śta wystawia wahadło złożone z prętów żŻela- 
znych „.4D, GH, SC, rR, GH, AD, i cztćrech miedzia- 
nych ZF, KZ? KI EF; 'punkt S jest punktem zawie- 
szenia. Daymy, że pręt żelazny długości 7, w tempera- 
turze topniejącego lodu, rozszerza się na kaźdy stopień o 





20 POCZĄTKI ASTRONOMII 

ilość nm swojćy długości, czyli © nŁ; w temperaturze z 
przedłużenie jego wyrazi się przez nż.Z. Podobnie jeżeli pręt 
miedziany przedłuża się na każdy stopień o ilość »zp. m 
swojóy długości, przedłużenie się całkowite w tempera- 
turze £ pręta tyleż długiego: ile żelazny , wyrazi się przez 


mt.L. 

Jeżeli się temperatura „Di, pręt żelazny „4D prze- 
dłuża się, i punkt D zniży się o ilość zżt..4/), zaczóm 
póydzie zniżenie się punktu £. Punkt £ spadając cią- 
gnie za sobą punkt F, lecz z drugićy strony pręt miedzia- 
ny EP rozszerza się w górę i punkt ten podnosi, tak, 
Że odmiana w położeniu punktu £" będzie równa różnicy 
tych dwóch skutków. to jest =nt..4)—mt.EF; punkt 
G o tyleż się odmieni. Odmiana położenia punktu H jest . 
summą odmiany punktu G i przedłażenia się pręta 

H, równa więc będzie nt..4D—mt.EF--nt.GH= 
odmianie w położeniu punktu 7; podobnie gdy pręt ZZ 
przedłuża się o mt./K, odmiana punktu K wyrazi się 
przez nt. -4D—mt.EF nt. GH— mt.IK; cały ten sku- 
tek wpłynie na odmianę położenia punktu » i punktu Żł, 
Nadto pręt r/Ł przedłużając się ściąga punkt fi na dół 
o ilość nćt.rfi; dodawszy więc jeszcze do tego nt. SC, 
przedłużenie się pręta SC; cała odmiana w położeniu pun- 
ktu 23 wypada 


nt (SC -+-.4D) + GH + r Ry — mt (EF-- IK). 


Jednostayność biegu zegaru zależy na tćm, aby punkt /R 
jako środek wahania się był zawsze w równćy odległości 
od punktu zawieszenia, do tego potrzeba aby 


nt (SC--4D +- NEM —mt(4F+IK) było równe zero, 
Ztąd 


Idzie 0 znalezienie długości cztćrech prętów-żelaznych i 
dwóch miedzianych , którychby snmmy były między sobą 
w stosunku m:n. Jeżeli wahania się pręta mają bydź ró- 





| 
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wne każde jednćy sekundzie czasu gwiazdowega, pręt SA 
w Wilnie jakeśmy mówili, powinien bydź długi na 440,80 
linii st. par. Oznaczmy tę długość przez p. 

SR=SC+(4D—EF)+(GH—1IK)+rR= 
=SC+ AD+ GH—rR—(EF+ IK)=qa—c. 
p=a—c-.-. (2). 

Ze zrównań (1) i (2) łatwo wyciągnićmy aic, to jest sum- 

mę długości prętów żelaznych i z DIE jakoż 
mp PRE” 
, 


ZZ cz —— 


= IR="JR rm —łŁ 





Opuściliśmy w naszym rachunku 'pręty będące ze strony 
prawćy, ale łatwo jest wadzieć, że ich uwaga, ani nasze- 
go rozumowania nieodmienia, ani też wpływa na ilość o0- 
trzymanych wypadków. 

W niektórych zegarach do pręta CR przydany jest ró- 
wnoległościan aefb (fig. 5) złożony z dwóch sztab metallo- 
wych nierówną mających sposobność rozszerzania się; szta- 
ba ef mająca sposobność mnićyszą powinna bydź na wierz- 
chu drugićy; do tych sztab przyłączone są dwa ciężary O 


i Q; pręt CR i sztaba ef może bydź żelazną, a sztabaab  . 


miedzianą. Skoro dla podniesionćy temperatury pręt CR 
przedłuża się, punkt FR oddala się od punktu (, ale z dru- 


ióy strony sztaby ef i ab przedłużają się także, lecz że 


sztaba Żelazna przedłuża się mnićy niż miedziana, a koń- 
ce ich mocno są z sobą złączone, kształt sztab musi z li- 
nii prostćy przóyść na figurę łuku, gdzie sztaba ab jest 
zewnętrzną. Ztąd wypadnie koniecznie podniesienie się 
ciężarów ( i O, a przez to podniesienie się środka cięż- 
kości. Jeżeli temperatura spada, pręt CR skraca się, i sro- 
dek ciężkości podnosi się, ale za to sztaby wychylają się 
w stronę przeciwną , i zniżając BĘSY Q iO, zniżają 


punkt R. 


W wielu obserwatoryach, ósozólnia angielskich, wa- 
hadło zegaru ma u spodu walec napełniony żywćm srć- 
brem, jakto fig. 6 wystawia, jeżeli pręt przez ciepło roz- 
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szerza się, Żywe srćbro postępuje w górę, i podnosi opa- 
dający środek ciężkości, i na odwrot. Wreszcie rozmaite 
są sposoby zapobiegania, aby środek ciężkości (*) położe- 
nia swojego względem punktu zawieszenia nie odmieniał, 
ale opisanie ich szczegółowe mićysca tu znaleźć nie może, - 
Pićrwszy i ostatni z wyżćy opisanych naypospoliciey są 
używane. : 


VIII. Ceł teleskopów. Teleskop holenderski, Teleskop astronomi - 
czny. Lunety niekolorująceachromatiques). T'eleskop Gregorego. 
Teleskop Newtona, Cassaigrain, i Herschela, Powiększanie Te- 
leskopów ma swoje granice. Cel mikrometrów, tojest nici w ogni- 


sku lunet będących. 


Teorya teleskopów właściwie-należy do optyki, prze- 
to ją tylko pokrótce tu wyłożymy. 

Gelem teleskopów jest naprzód wystawić obraz przed- 
miotu pod kątem widzenia większym ód kąta pod którym 
się pokazuje sam przedmiot, co się nazywa powiększeniem 
(amplification); powtóre: nadadź obrażowi zakończenie wy 
raźne; połrzecie, czynić widzialnemi te przedmioty, które 
dla wielkićy odległości, lub słabego światła gołóm okiem 
widziane bydź nie mogą. Za pomocą teleskopu, który po- 
większa 200 razy, możemy widzieć xiężyc pod kątem 200 
razy większym, zupełnie tak jak gdybyśmy 2o0v razy bli- 
żćy jego byli. Szkło teleskopu obrócone do przedmiotu 
formuje w mićyscu zwanćm ognisko (foyer), obraz przed- 
miotu, który się za pomocą szkła wypukłego podług upo- 
dobania powiększać może, tak jak się powiększają wszelkie 





(*) W wyrażeniu długościiwahadła uważaliśmy odległość pun- 
ktu zawieszenia ed środka ciężkości, właściwie mówiąc, należy 
uważać odległość punktu zawieszenia od punktu który się zowie 
środkiem wahania się (centre d' oscillation) , i ta odległość po- 
winna pozostać nieodmienną, wszakże to rozumowania naszegą 
mie odmienia, gdyż w wahadłach zegarowych środek wahania się 

jest blisko pod środkiem ciężkości i razem z nim podnosi Się ' 
i opada. (Mócan, de Poisson $ 572). 
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przedmioty przez takowe szkło uważane; i ta jest teorya 
teleskopów. 

Teleskopy do widzenia przedmiotów odległych, są dwo- 
jakie: jedne w których malują się obrazy tychże przed- 
miotów przez promienie złamane za pomocą szkieł, i te na- 
zywają się dyoptryczne (lunettes dioptriques); druyie w któ- 
rych się obrazy rzeczy malują przez promienie odbite za 
pomocą zwiereiadeł, i te nazywają się katoptryczne (lunet- 
tes catoptriques), albo żeleskopy (zwierciadlane (tćlescopes 
4 miroir). Pićrwszego rodzaju są dwa gatunki: jeden na- 
zwany teleskopem holenderskim, zawićra w sobie dwa szkła, 
z których jedno albo z obudwóch stron wypukłe, albo pła- 
sko-wypukłe obrócone jest do przedmiotu, i nazwane szkłem 
przedmiotowem (Liens objectiva), drugie wklęsło-płaskie, 
nazwane szkłem okowćm (Lens ocularis). W tym telesko- 
pie przedmioty pokazują się co do swćgo położenia tak jak 
są rzeczywiście. 

Drugi gatunek teleskopów dyoptrycznych jest ten, któ- 


'ry astronomicznym nazywają jaki nam (fig. 7) wystawia: 


złożeny on jest z dwóch szkieł „4 i B z obu stron wypu- 
kłych, z których pićrwsze jest przedmiotowóćm, drugie oko- 
wćm, oba te szkła mają wspólną os „4B, ich ogniska przy- 
padają w tómże samćm mićyscu gdzie się przedmiotu PYR 
obraz pqr maluje wywrotnie tak, że oko patrząc przez 
szkło B widzi ten obraz odmalowany na wspak. Chcąc 
przez ten teleskop widzieć przedmioty itak jak są rzeczy- 
wiście, potrzeba jeszcze dwa szkła przydadź, jak się to ro- 
bi w lunetach do przedmiotów ziemskich. Wszakże tako- 
we przydanie zmnićysza wyraźność obrazu gdyż wiele pro- 
mieni traci się przechodząc przez znaczną szkieł liczbę, 
Tak w teleskopie holenderskim, jak i astronomicznym wiel- 
kość przedmiotu przez nie widzianego, jest w stosunku pro- 
stym odległości ognisk szkieł przedmiotowyeh, a w stosun- 
ku odwrótnym odległości ogmsk szkieł okowych, i dla tę- 
go długość zbytnia tych teleskopów, ktorą im dają dla zwię- 
kszenia przedmiotu, jest jedną z niewygód przywiązanych 
do tego narzędzia. 
Naywiększą dotąd było przeszkoda do wydoskonalenia 
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lunet, nierówne łamanie się promieni różnego koloru, ja- 
koż w lunecie zwyczaynćy obrazy przedmiotów są otoezo- 
ne kolorem tęczy; ztąd wypada, że ognisko lunet staje się 
nie fewne, a przedmioty źle zakończone. Newton, Euler, 

Jan Dollond, sławny optyk i artysta, chcąc zapobiedz tal 
. kowym nieprzyzwoitościom, myśleli nad różnemi sposoba- 
mi zebrania rozłamanych promieni różnego koloru w je- 
dno: co też poźnićy szczęśliwie do skutku przywiedziono, 
Euler pićrwszy uważając, że promienie rysujące obraz 
w oku naszćm nie rozdzielają się na promienie kolorowe 
chociaż. się tam łamią, wniósł przeciwko zdaniu Newtona, 

że promienie mogą się łamać, a jednak się nie romiałać 
na promienie kolorowe. Mysl ta dała powód do licznych 
bardzo doświadczeń. Dollond z początku sprzeciwił się zda- 
niu Eulera uważając, że się ono nie zgadza z prawem re- 
frakcyi przez Newtona w teoryi o kolorach dowiedzionćm, 
podług którego rozdzielanie się promieni w ciałach różnćy 
"natury powinno bydź proporcyalne łamaniu się tychże pro-. 
mieni, a stąd promień wypadający wtenczas tylko może 
bydź biały, kiedy jego kierunek jest równoległym kierun- 
kowi promienia wpadającego ; ale poźnićy przekonany o 
mylności tego prawa przedsięwziął wtym celu liczne do- 
świadczenia (*). Robił on graniastosłapy małe ze szkła 
Żółtawego zwanego pospolicie weneckićm, ze szkła angie]- 
skiego znanego pod imieniem (crown-glass), verre en cou- 
ronne, i z kryształu białego, nazwanego (Flint-glass). Przez 
te doświadczenia wielokrotnie powtórzone, znalazł, że gra- 
niastosłupy złożone ze szkła zielonego (crown-glass), i szkła 
białego (Flint-glass), łamiąc promienie światła nie rozkła- 
dają ich na promienie kolorowe; ztąd wypada, że szkło 
przedmiotowe złożone w pewny sposób z tych dwóch: ga- 
tunków szkła, powiąko dać obraz wolny od kolorów roz- 
dzielających się promieni, które sprawują niewyraźność jego. 








— 


(*) Obszernićyszą historyą wynalazku szkieł acliromatycznych 
znaydzie czytelnik w notach do karty 585 Optyki Smita (Traitć 
d' Optique par M. Smith traduit de 1 anglais). 
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Po różnych doświadczeniach robionych przez ludzi uczo= 
nych i artystów, a szezególnićy przez Dollonda, otrzyma- 
no szkła przedmiotowe dające obraz dobrze zakończony. 
Lunety tym sposobem robione stały się bardzo sławnemi; 
nazwano je lunetami achromatycznemi, czyli niekolorują= 
cemi (lunettes achromatiques); w nich szkło przedmiotowe 
pospolicie się składa z dwóch albo z trzech szkieł, z któ- 
rych jedno jest z kryształu białego (flini-glass) z obu stron 
wklęsłe, położone między dwoma szkłami z obu stron wy- 
pukłemi, wyrobionemi z krysztąłu angielskiego (crown- 
glass) (*). 

Zaradza się jeszcze ke owaniu obrazów przez tele- 
skopy źwierciadłane, w których źwierciadła wklęsłe są 
wprawione, i zastępują mićysce szkieł przedmiotowych. 
Różne są gatunki takowych . teleskopów; jeden wyna zku 
Gregorego, jaki nam wyraża figura 8, złożony jest na- 
przód ze źwierciadła wklęsłego BCB' przedrążonego na 

osi w C,i z drugiego źwierciadła małego FZ" także wklę- 
słego; oba zaś te źwierciadła mają 0ś spólną, przedmiot 
PQ bardzo odległy rzuciwszy swe promienie na źwier- 
ciadło BBE' maluje się w jego ognisku, stamtąd TEK 
tego obrazu rozchodząc się trafiają na źwierciadło FF", 
tu odbite idą zgromadzić się blizko źwierciadła B. B' w mićy- 
"seu pg, robiąc na tćy samćy osi obraz drugi, gdzie przy- 
pada ognisko szkła okowego /V; oku więc patrzącemu 
przez jedno lub dwa wypukłe szkiełka, obraz ten drugi 
maluje się tego samego położenia co i przedmiot. 

Drugi teleskop źwierciadłowy jest /Vewtona, jaki nam 
wystawia fig. g. Ten składa się z jednego źwierciadła 
wklęsłego 4 mającego swoje ognisko w mieyscn p: oprócz 
tego jest jeszcze źwierciadło małe płaskie MN nachylo- 
ne o 45? do osi; odbite od niego promienie formują w ogni- 
sku szkła okowego obraz pq, który oko widzi z boku przez 








(+) Jak się oznaczają warunki achromatyzmu (les conditions 
de I achromatisme) znaydzie czytelnik w. Fi izyce Biota (Traitć 
de Ph. Tome III p. 479). 

Ż, 





c 
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szkło wypukłe D. Jeżeli się obraz od źwierciadła przed- 
miotowego oddala za zbliżeniem się do niego przedmiotu, 
źwierciadło płaskie /M/V także się odsuwać powinno, aby 
' się zawsze obraz w ognisku szkła okowego malował: dla 
tego więc, posuwając do oka takowe źwierciadło , szkła 
też okowe w tę samę stronę posuwać się musi, 

Cassaigrain zamiast źwierciadła wklęsłego ZF" (fig. 8) 
wprawił źwierciadło wypukłe, na które promienie odbite 
od' źwierciadla wielkiego padają pierwićy nim dóydą do 
swego ogniska , i stamtąd odbite dążą do szkła okowego, 
przed któróm formują obraz wywrócony. Zwierciadło wy- 
pukłe ma lekką bardzo wypukłość tak: że nie rozpraszą 
promieni schodzących się, ale tylko SEE ich zeyściaą 
się oddala. 

Naywiększy teleskop Herschela 40 AB długi, składa 
się ze źwierciadła wklęsłego dwóch stóp średnicy, od któ- 
rego odbite promienie formują w ognisku obraz przewróc 
cony, który obserwator przez szkło powiększające obser- 
wować może, Ten teleskop ma tę korzyść, że promienie 
raz jeden tylko odbijają się, a przeto jak naymnićy ich 
przez odbicie traci się, lecz z drugićy strony, ponieważ 
mićysce obserwatora jest między przedmiotem a źwiercia- 
dłem, część przeto źwierciadła zakryta jest dla przedmio- 
tu, dla tego teleskopy tego rodzaju przy bardzo wielkich 
tylko źwierciadłach mają swoję korzyść, tak jak w telesko- 
pie Herschela lub w teleskopie Schrótera , który w 0b- 
sewatorium Gettyngskićm jest umieszczony. WW tych te- 
leskopach oś narzędzia kieruje się nieco ukośnie do przed- 
miotu, skąd wypada, że się ohraz maluje z boku osi iob- 
serwator w położeniu takićm małą - tylko część źwiercia- 
dła zakrywa, tak że strata promieni tym sposobem może 
hydź mnićysza, niżby była przez podwóyne odbicie. | 

Teleskopy katoptryczne tak jak i dioptryczne mają tak- 
że swoje nieprzyzwoitości: bo naprzód, figura kulista źwier- 
ciadeł nie zgromadza doskonale promieni w ogniska, i wiele 
się ich przez odbicie traci, pozostałe odbite znowu 0 dru- 
gie źwierciadło, podobną stratę ponoszą; obraz więc osła” 
biony przez dwojakie odbicie się promieni, traci na swo- 
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jćy jasności; powtóre powietrze i wilgoć psuje źwierciadła, 
których naprawa nieźmiernie jest trudna. 

* Chociaż astronomowie. używając mocnićy powiększają- 
cych szkieł okowych, mogą podług upodobania obraz przed- 
miotu powiększać , w użyciu jednak powiększenie to ma 
swoje granice. Obraz bowiem w naydoskonalszych lune- 
tach nie jest matematycznie doskonały, co do swego zakoń- 
czenia: gdyż dla trudności zniesienia kolorowania obrazu, 
i wybrania doskonale jednorodnego szkła przedmiotowego, 
promienie jednego punktu przedmiotu nie zbierają się ma- 
tematycznie w punkt jeden; im bardzićy tedy powiększa- 
my obraz, tym więcćy się odkrywają jego niedoskonałości, 
nareszcie obraz staje się wprawdzie większym, ałe coraz 
mnićy jasnym, i mnićy wyraźnym. Po bardzićy szczegó- 
łowy wykład składu i teoryi teleskopów dioptrycznych i 
katoptrycznych odsyłam czytelników do traktatów Fizyki. 

eby za pomocą lunet można było oznaczyć położenie, 
ciał niebieskich, lub ich wielkość pozorną, potrzeba żeby 
te lunety połączone były z kołami metallowemi, ćwiart- 
kami kół lub ich częściami, nądto, ponieważ ciała niebie- 
skie odnoszą się do pewnych płaszczyzn, należy więc nam 
mieć pewne znaki w lunetach, któreby nąm rysy tych pła- 
szezyzn na kuli niebieskićy pokazywały; do tego wprawu= 
ją się w lunetę nici zwane siatką (rćticule) które. są roz- 
maitego kształtu podług różnego celu, do którego użyte 
bydź mają, iw szczególności przy każdóćm narzędziu się 
opiszą. Że zaś nici te mają bydź razem widziane z przed- 
miotem, zawsze więc wprawują się w ognisku lunety, gdzie 
się przedmiot maluje. Nici te w ognisku lunet wprawia- 
ne nazywają się jeszcze drobnomierzami, albo mikrometra- 
mni (micrometres). 


1X. Zuneta południkowa, jóy osadzenie , ustawienie do południka; + © 
mikrometr lunety południhowćy. Parallaxa nici, sposób odkry- > 
cia tego błędu, i jego zniszczenia. Ułożenie osi optycznóy lu- 
nety pionowie do osi obrotu. Ńposób ułożenia mikrometru. 


Jednóm z nayważnićyszych narzędzi astrdnomicznych 
jest tak nazwana Luneta południkowa (Liunette mćridien- 
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ne), która służy do obserwowania czasu przćyścia gwiazd 
przez południk, dla tego nazywają ja jeszcze narzędziem 
przeyścia (Instrument des passagos); kształt jóy wystawia 
figura 10). Narzędzie to składa się z lunety astronomicz- 
nćy osadzonćy pionowo do osi na którćy się obraca. (Oś 
obrotu zachowuje zawsze położenie poziome, każdy z dwóch 
jóy końców opiera się na dwóch ścianach schodzących się. 
wyrobionych z metallu, doskonale wypolerowanych, i przy- 
twierdzonych do słupów kamiennych. Słupy te wielkićy 
pospolicie massy albo są przytwierdzone do podstawy albo 
same-ciężarem swoim utrzymują się: w obu razach ważną 
bardzo jest rzeczą aby geunt za posadę służący był mocny, 
tak iżby słapy żadnóy w położeniu swojćm nie doznawa- 
ły zmiany. 

Dla ustawienia lunety południkowóćy rysuje się pod nią 
na posadzce linija południowa, za pomocą zp. sposobu po- 
wszechnie znajomego, szukając równych ceieniów jakiego 
przedmiotu, przed południem i po południu ; luneta usta- 
wia się w kierunku tćy linii i przytwierdzają się do mu- 
ru sztuki metallowe , na których narzędzie spoczywa, lecz 
że tak w rysowaniu linii południowćy , jak i w osadzeniu 
lunety błąd mógł bydź popełniony, dla tego zawsze są 
przy osadzie osi śruby, zapomocą których oś, a ztąd i lu- 
neta posuwać się może, i tym sposobem doskonalćy u- 
stawić. WW ognisku szkła przedmiotowego w lunecie 0sa- 
sadza się mikrometr, złożony z kilku nici pionowo do kie- 
runku osi lunety osadzonych, tych może bydź trzy, pięć, 
siedm, lub więcćy , pospolicie przestaje się na pięciu w ró- 
wnćy od siebie odległości. Nici te wszystkie są przecię- 
te przez środek nicią poziomą, i to stanowi mikrometr 
lunety południkowćy (fig. 11). Nici do tego użyte są me- 
tallowe , albo jedwabne, albo też ciągnione z pajęczey 
tkaniny ; ostatnie są naycieńsze , ale zato bardzićy czułe 
na odmiany stopnia wilgoci w powietrzu, i w obserwa- 
cyach nocnych gwiązd małych, kiedy się-światła mało wpu- 
szcza do lunety, trudno je widzieć. 

Żeby się upewnić czy nici mikrometru są doskonale 
w ognisku szkła przedmiotowego, wykieruymy lunetę ną 


( 
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jaki przedmiot bardzo odległy, tak żeby go nić pozioma 
mikrometru zakrywała; spuszczając naówczas oko pod śro- 
dek szkła okowego, a potćm go podnosząc, łatwo jest 


widzieć, azali przedmiot zawsze przez nić jest zakrytym, | 


w tym przypadku nić jest zupełnie w ognisku szkła przed- 
miotowego, lecz jeśli za zniżeniem oka przedmiot zniża 
się, a za podwyższeniem podwyższa się, jest to zńakiem 
Że nić nie jest dosuniona do ogniska, w przeciwnym wy- 
padku nici mikrometru są za ogniskiem, ezego łatwo jest 
widzieć przyczynę. Błąd ten znany pod nazwiskiem Pa- 
rallary nici (Parallaxe des fils), łatwo może bydź po- 
prawionym, posuwając w jednę lub drugą stronę szkło 
przedmiotowe, albo też sam mikrometr. | Linija prowa- 
dzona od środka szkła przedmiotowego do przecięcia li- 
nii poziomóy z nicią środkową, nazywa się osią optyczną. 
Ponieważ 0ś optyczna ma w obrocie swoim opisywać pła- 
szczyznę koła, istotną więc jest! rzeczą, żeby ta oś była 
pionową do osi lunety, w przeciwnym bowiem przypad- 
ku, luneta zamiast płaszczyzny, opisywałaby powierz- 
chnią ostrokręgu. Dla odkrycia tego błędu, jeśli się znay- 
duje, wykieruymy lunetę na przedmiot odległy, tak aby 
obraz przedmiotu malował się we środku nici, podjąwszy 
teraz i przewróciwszy lunetę, tak aby koniec osi jóy 0- 
brotu, który był na wschód, ułożył się na zachód, szu- 
kaymy przez nię tegoż samego przedmiotu; jeśli przecię- 
cie nici znowu trafi na przedmiot, oś optyczna jest pio- 
nową do osi lunety; w przeciwnym razie należy posu- 
nąć mikrometr za pomocą śruby w tę stronę w którą się 
obraz przedmiotu odsunął od nici; ilość posunienia po- 
winna bydź równa połowie odległości między środkiem 
mikrometru, i obrazem przedmiotu. Jeśli ta ilość dokła- 
dnie utrafioną została, oś optyczna jest już pionową do 
osi obrotu ; pospolicie kilka razy lunetę obracać trzeba 
w jednę i drugą stronę, aby dobrze oś optyczną ułożyć. 
Urządziwszy tym sposobem lunetę należy jeszcze uło- 
żyć mikrometr tak aby oś pozioma przecinająca nici in- 
e, była doskonale pionową do koła wierzchołkowego, 
czyli żeby nić pionowa leżała na płaszczyźnie koła wierz- 


= 
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chołkowego opisywanego przez lunetę. Czy luneta zado- 


-syć czyni temu warunkowi łatwo jest sprawdzić tym spo- 


sobem. 

Za pomocą libelli układa się oś lunety tak iżby daókoż 
nale była poziomą; wykierówawszy potćm lunetę na przed- 
miot jaki nieruchomy , ruszaymy nią w dół i w górę oh- 


serwując, azali wszystkie punkta nici przechodzą przez też 
same punkta przedmiotu, albo też z nich schodzą w je- 


dnę lub drugą stronę, w piórwszym razie nić jest na pła- 
szczyźnie koła wierzchołkowego opisywanego przez 08 0- 
ptyczną, w drukim razie błąd się ten naprawuje dając 
całemu mikrometrowi ruch kołowy niesprowadzając go 
jednak z płaszczyzny na któróy się wszystkie nici znay- 


, duja. Można się jeszcze przekonać czy nić jest doskona- 


le poziomą, uważając czy się zupełnie zgadza z równole- 
Źnikiem gwiazdy w czasie jóy przeyścia przez południk, 
to jest czy gwiazda idąca po nici doskonale się jćy trzy- 
ma lub nie. Do tego wybićrać należy gwiazdy naybliżey 
równika leżące. 


X. Spósób oświecania lunety w obserwacyach nocnych. Obserwa- 
cya gwiazd przez lunetę południkową, przyktad. Bieg dzienny 
gwiazd jest doskonałe jednostayny. Obserwacya powtórzona po- 
kazuje czyli gwiazda jest stałą lub ruchomą. (Uznaczenie do. 
kładne dnia gwiazdowego. 


Urządzona luneta podług podanego w $ poprzedzają” 


cym sposobu, opisywać będzie płaszczyznę południka, je- 
żeli niedokładnie , to przynaymniey z dostatecznćm do ce- 


"lu, do którego użyć ją teraz chcemy , przybliżenićm. Wy- 


kieruymy ją w czasie pogodnćy nocy na niebo, i zaczniy- 
my obsęrwacye od gwiazd południowych. 
Ponieważ w lunetach astronomicznych przedmioty po- 
kazują się wywrotnie, gwiazda weydzie ze strony prawóy 
i raz wprowadzona na nić poziomą , ciągle będzie się jóy 
trzymać, przebiegając prędko eałe pole lunety, i nareszcię 
wychodząc ze strony lewóy. WW obserwacyach nocnych 
nici mikrometru są prawie zupełnie niewidzialne, do ich 
oświecenia służy blacha metallowa pośrebrzana , lub tyl. 
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ko papićrem białym naklejena, która się przyczepia do 
lunety przed szkłem przedmiotowćm; światło powinno 
bydź tak ustawione, i płaszczyzna odbijająca taką mieć 
pochyłość, aby promienie odbite od niey przechodziły do 
lunety. Użyta do odbijania światła powierzchnia powin- 
na bydź albo bardzo małą, albo w przeciwnym przypad- 
ku wyrzniętą we środku, iżby środkując między przed- 
miotem a szkłem przedmiotowćm jak naymniey przeymo- 
wała idących od przedmiotu do lunety promieni. Naów- 
czas pole lunety pokazuje się wkształeie koła lekko oświe- 
conego, przerzniętego przez nici czarne; gwiazdy 8ey do 
gtey wielkości dobrze są widzialne razem z nićmi, lecz 
niektóre planety i komety mają częstokroć światło tak 
słabe, Że gasną przy małóm nawet lunety oświeceniu, 
w tym-przypadku światło zupełnie usunąć należy, i ob- 
serwować moment krycia się planety za nić. Sposób ten 
obserwacyi dobrze się udaje kiedy nici są metalowe, i 
mają pewną grubość. Zamiast stawienia światła przy szkle 
przedmiotowóm, pospolicie dzisiay przepuszczają się pro- 
mienie światła przez oś lunety, i tam odbite od płaszczy- 
zny pod 45 stopniami do osi pochylonćy, oświecają pole 
lunety, jak taż sama figura pokazuje. 

Znaczmy pilnie na dobrze zrobionym zegarze z wahar 
dłem nieodmieniającóm swojćy długości, czas dotknięcia 
gwiazdy do nici środkowóy, to jest godzinę, minutę, se- 
kundę, i dziesiątne sekundy; a jeżeli nici są równoległe 
doskonale, obserwuymy czas przeyścia gwiazdy przez 
wszystkie pięć nici, summa tych wszystkich czasów roz- 
dzielona przez pięć, da czas przeyścia gwiazdy przez nić 
środkową z większą dokładnością niż jedna tylko obser- 
wacya do tóyże nici dać może. Nazwiymy bowiem przez 
T czas przeyścia gwiazdy przez nić środkową, przez ż 
czas którego gwiazda potrzebuje w przechodzie od nici 
jednóy do drugiey , czas przeyścia koleją przez nici wszy- 
stkie wyrazi się następnie przez 7— 2, 1—t, 7, T+-t, 
T--ot, z których czas średni jest 7. 

Obserwując tym spósobem gwiazdę tęż samę przez kil- 
ka nocy, znaydziemy przeciąg czasu między dwóma na- 
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stępnemi przeyściami gwiazdy przez południk tenże sam 


zawsze; daymy tego przykład: 





Ubserwacye przeyścia przez południk Syriusza 
robione przez lunetę Kaniweta w TFilnie 
1825 na zegarze Hanpzco. 










(Czas średni z obserwa-| Spoźnienie 
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Z tych obserwacyy pokazuje się, że czas między dwós 
ma następnemi przeyściami przez południk Syriusza wskas 
zywany na zegarze jest 24 godzin mniey połowa sekundy, ta 
jest 00599 ,5; i że ten czas jest prawie doskonale jedno. 
stayny. 

Obserwacye gwiazd różnych robione przez różnych oba 
serwatorów , na różnych punktach ziemi, podobne dały 
wypadki, i lubo te wypadki różnią się zazwyczay w ma- 
łych częściach sekundy , różnice te jednak są tak małe, iż - 
je błędóm obserwacyy i zegaru przypisać można, a jedno- 
stayność przeciągu czasu między dwóma następnemi przey- 
ściami uważać za zupełnie dowiedzioną. ; 

Wypadek ten jest fundamentem całćy astronomii. Jeżeli 
zamiast płaszczyzny południka, weźmiemy jakąkolwiek pła- 
szczyzną koła wierzchołkowego, jeszcze powroty następne 
gwiazdy do tćy płaszczyzny będą się odbywać w ye sa- 
mych przeciągach czasu. 

Jeżeli w ciągu podobnych obserwacyy natrafimy na ja- 
kiego planetę lub kometę, znaydziemy różnicę znaczną mię- 
dy trwałością ich obrotu dziennego a obrotu gwiazdy; 
trwałość ta będzie dłuższą, lub krótszą, podług tego, jak 
bieg własny planety jest ku wschodowi, lub ku zachodo- 
wi, i różna dla różnych planet, podług różnćy szybkości 
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ich biegu własnego; tym to właśnie sposobem astronomo- 
wie rozróżniają ciała niebieskie, mające ruchy własne od 
Innych, które się zawsze trzymają jednego mićysca, jakie- 
Mi są gwiazdy stałe. 

Trwałość obrotu dziennego nieba stwierdzona obserwa- 
Cyami wielu wieków, i w rozmaitych krajach, służyć nam 
będzie za jedność w mierzeniu czasu; fenomen ten bowiem 
wspólny jest całćy ziemi, łatwy do obserwowania, a co 
uaywaźnieysza, doskonale nieodmienny. Przeciąg czasu 
0d przeyścia gwiazdy stałóy przez płaszczyznę koła wierz- 
chołkowego do przeyścia tuż następnego przez tęż samę 
płaszczyznę , nazywa się dniem gwiazdowym (jour sidć- 
ral) (*). Dzień ten dzieli się zwyczaynie na 24 godzin, 
godzina na 60, minuta na 60'. 


XI. Obserwacye gwiazd służą do poznania, czyli bieg żegaru jest 
jednostayny lub nie, przykład. Mając dobrze urządzony zegar 
możemy doskonale ustawić lunetę południkową przez obserwa- 
cye gwiazd kotobiegunowych. 


Dowiodłszy jednostaynćy trwałości dnia gwiazdowego 
i wziąwszy go za jedność, bieg zegarów astronomicznych 
z nim odtąd porównywać będziemy, Jeżeli mamy zegar 
i dokładność jego wyprobować chcemy , obserwuymy przć- 
chód gwiazdy jakićykolwiek stałćy przez płaszczyznę ko- 
ła wierzchołkowego; albo przez południk , jeżeliśmy uło- 
żyli lunetę naszę do południka. Róbmy obserwacyą do 
nici pięciu i wyciągaymy 2 nich przechód średni przez po- 
łudnik , jakeśmy to pićrwćy robili. Jeżeli zegar dnia każ- 
dego pokazuje tenże sam moment przechodu, zegar urzą- 
dzony jest do czasu gwiazdowego, i bieg jego jest jedno- 








(+) Dokładnie mówiąc, przeciąg ten czasu powinien bydź po- 
prawiony co do poprzedzenia punktów równońocnych , aberra- 
cyi, i nutacyi czyli kołysania się osi ziemskićy (nutation) o 
czóm w swojóm mieyscu mówić będziemy, ale odmiany ztąd 
wynikające , bylebyśmy gwiazd blizkich bieguna niebrali, na dzie- 
siętne ledwo części sekundy wpływ mieć mogą , jak to, z oh= 
serwacyy wyższych wnosić możemy, ę 
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stayny. Zegar który pospiesza lub spoźnia jest także do- 
kładnym, byleby ta różnica była zawsze proporcyonałną 
czasowi: jeżeli ta.różnica jest bardzo wielka można ją 
zmnieyszyć pósuwając w górę lub zniżając soczewkę wa=- 
hadła podług tego jak zegar poźni lub spieszy. Lecz je- 
żeli różniee. między robionemi. obserwacyami nie są pro= 
pórcyonalne czasowi; jeżeli zegar raz spieszy, drugi raz 
poźmi, taki zegar do użycia astronomicznego jest niezda= 
tny. Biorąc pod rozbiór te same obserwacye któresmy 
pićrwićy otrzymali, widzimy że bieg zegaru Hardegę ró- 
żni się nieco od czasu gwiazdowego, to jest, że w prze- 
ciągu dnia gwiazdowego zegar wybija 86599 .5; poźni więc 
od czasu gwiazdowego codzień 0 o0',5; lecz Że to spoźnie- 
nie jest prawie zupełnie każdego dnia toż samo, dla 
(tego zegar ten za bardzo dokładny uważany bydź może, 
Mając dokładnie urządzony zegar, możemy go bardze 
dobrze użyć do ustawienia dokładnićy lunety poładniko- 
wóy, następującym sposobem: ponieważ południk dzieli 
koła przez gwiazdy opisywane , czyli równoleżniki gwiazd, 
na dwie równe połowy, obserwuymy przeto gwiazdę ja- 
ką niezachodzacą nigdy, w przeyściu jćy wyższćm i niż- 
szóm przez południk, to jest raz kiedy jest bliżćy zenit , 
drugi raz kiedy zrobiwszy połowę obrotu dziennego prze- 
chodzi znowu przeż południk, będąc wtenczas między po- 
ziomem a biegunem obrotu dziennego; jeżeli prąeciąg Cza- 
su którego potrzebuje gwiazdą na zrebienie jednćy i dru- 
giey połowy drogi są sobie równe, luneta opisuje pła- 
szczyznę południka, jeżeli nie, łatwo jest widzieć w któ- 
„rą stronę lunetę skierować, aby temu warunkowi zadosyć 
uczynić. |Inne sposoby ustawienia lunety do południka 
wyłożą się niżćy. 


XII. Łuk równika wyrazić się może przez czas, i wzajemnie, 
Z czasu zegarowego wynaleźć na moment dany czas gWiaz- 
dowy. 

Przypuszczając że obrot dzienny we wszystkich swoich 
częściach jest jednostayny, jak tego poźnieysze obserwa- 
cye zupełnie nam dowiodą, możemy z zegaru sądzić łatwą 
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0 łuku, jaki gwiazda na swojćm kole w pewnym eza- 
sie przebiega; nadto ponieważ we 24ch godzinach gwiaz- 
dowych punkt równika przebiega 360?, możemy tedy czas 
gwiazdowy wyrazić przez łuk równika i wzajemnie. Ponie- 
waż biegun obrotu dziennego nieba 6 go? odległy od równi- 
ka jest jego biegunem, więc miarą kątów zrobionych w bie- 
gunie przez koła zboczeń są części równika temi kołami obję- 
te, ztąd czas jeszcze możemy wyrazić przez te kąty, dla tego 
kąty te nazywają się Kąty godzinne (angles horaires). A że 
wznoszenie się proste gwiazd rachuje się na równiku, przeto 
wyrazić się może albo przez te kąty, albo przez czas, to jest: 
13 —15%łuku, Y czasu=15'ł. 1' czasu=15'ł. W takowćy 
rachubie' widoczna jest, iż za zero wznoszeń prostych i czasu 
gwiazdowego wziąć wypada jeden i tenże sam punkt ró- 
wnika. Jakoż czas gwiazdowy rachuje się od czasu przey- 
ścia punktu równonocnego wiosennego czyli zero Barana 
przez południk, to jest zegar urządzony do czasn gwiazdo- 
wego powinien w czasie tego przechodu pokazywać o$. 
0.v', lecz daymy Że czas zegarowy nie zgadza się z gwia- 
zdowym, i tę różnicę dzienną wyraźmy przez == p, jakże 
zpewnćy ilości zp. £ sekund zegarowych , wynaydziemy 
odpowiadającą liczbę sekund czasu gwiazdowego. 


Dzień gwiazdowy —=864o00" 
dzień zegarowy  =864t00=p 


£.86400 pt 


06ż00 PpD zonda" Bókooćzp 


Znaki wyższe służą, kiedy zegar pośpiesza nad czas gwia- 
zdowy, znaki niższe kiedy spaźnia; £ jest czas który się 
liczy od momentu na który różnica czasu gwiazdowego i 
zegarowego jest znaną z obserwacyi. 


XIII. Opisanie kwadransa i jego różnych części. Sposób robienia 
obserwacyi. Uflożenie osi optycznóy równolegle do płaszczyzny 
kwadransa. WH ynalezienie błędu kollimacyi. 


Kwadrans jest narzędzie służące do brania wysokości 
gwiazd czyli kąta między poziomem a linijąa prowadzoną 





a 
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od oka do gwiazdy. Jestto czwarta część koła wyrobias 
na z mosiądzu, podzielona ma stopnie i jego części, ten 
który tu opisujemy jest to kwadrans Ramsdena, ustawiony 
w zachodnićy wieżyczce obserwatoryum wileńskiego, drzeg 
jego (le limbe) podzielony jest na stopnie z których każdy 
dzieli się na 6 części; za pomocą VVerniera czyli Noninu< 
sza przyłączonego do narzędzia, można czytać podziały 29* 
w łuku, noniusz bowiem tak jest podzielony, że kiedy wyc 
razimy przez I jeden podział jego, a przez 3 jeden poz 
dział brzegu, będzie : 1 


29B=350V,  Ztąd N=ZB 


B—N= 


1 10 - 
i zy H= RZE 8 . 
Nić metallowa -4QC na którćy ciężar C jest zawieszony 
oznacza kierunek ciążenia czyli zić wierzchołkową, (fih 
a plomb) przechodzącą przez punkt 24' i przez punkt p), 
który jest punktem zera, Całe narzędzie powinno bydź 
na płaszczyznie kołą wierzchołkowego, co się otrzymuje zą 
pomocą śruby ukłądając płaszczyznę narzędzia równoleglję 
do nici „4C. Luneta 4L jest ruchomą około środka kołą 
i ma przy sobie śrubę mikrometryczną /M, służącą do dą 
nia powolnego ruchu lunecie; ilość tego ruchu oznacza się 
przez małe koło ze skazówką przy śrubie będące. W ogni- 
sku lunety jest mikrometr złożony z trzech nici pozioa 
mych, przeciętych pośrodku pionowo przez czwartą. Skorą 
gwiazda weydzie do lunęty, należy ją posunąć tak, iżby 
gwiazdą była blizko nici poziomćy , po czćm kiedy gwią- 
zda przychodzi do nici wyrażającey koło wierzchołkowe, 
przeciną się na ówczas nicią środkową poziomą, która zą 
' pomocą śruby mikrometrycznćy razem z lunetą powolnie 
posuwać się może, i obserwacya jest skończona; przeczy 
tana na brzegu kwadransa liczbą stopni minut i sekuną 
daje wysokość gwiazdy nąd poziom, ałbo daje kąt 0.42 
wyrażający edległość gwiazdy od zenit, która jest dopeł- 
nieniem wysokości do go”. | 

Ale nim się to narzędzie do robienia obserwacyi uży- 
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je, potrzeba naprzód przekonać się czy oś optyczna jest 
równoległa brzegowi narzędzia, eo się wykonywa za po- 
mocą lunety na ten koniec zrobionćy, zwanćy lunetą do 
proby (lunette d?” ćpreuve). Jestto luneta zwyczayna prze- 
chodząca przez dwa równoległościany z mosiądzu, których 
przeciwne ściany są sobie doskonale równoległe (fig. 15), 
i mająca w ognisku dwie nici pionowo przecipające się. 
Kładnie się luneta na poziomćy płaszczyźnie i kieruje się 
na jaki odległy przedmiot; jeżeli po obrócenin lunety na 
ściany przeciwne przecięcie nici poziomćy z wierzchołko- 
wą pada jeszcze na przedmiot w tóm samćm mićyscu, jest 
to dowodem, że oś optyczna tćy lunety jest równoległa do 
ścian na których luneta kładziona była, w przeciwnym przy- 
, padku oś optyczną ułożyć należy posuwając środek mikro- 
metru tak, jakeśmy to w mikrometrze luńety południko- 
wćy robili. Połóżmy wyprobowaną juź lunetę temiż sa- 
memi ścianami ną płaszczyznię kwadransa tak, aby jeden 
jóy koniec był ną brzegu kwadransa, drugi przy jego środ- 
ku, wykieruymy ją na przedmiot jaki odległy, i uważay- 
my jakiemu punktowi nić wierzchołkowa odpowiada, je- 
żeli nić wierzchołkowa lunety kwadransa nie przerzyna 
przedmiotu w tćmże samćm mićyscu, wtedy się nań za po- 
mocą śruby naprowadza , i oś optyczna kwadransa jest 
urządzona, 

Powtóre, potrzeba żeby oś optyczna była doskonale li- 
niją wierzchołkową wtenczas, kiedy luneta ustawiona jest 
na zero, NWWarunek ten jest jeszcze istotnićyszy od pier- 
wszego, ponieważ błąd ten który astronomowie nazywają 
Kollimacyą (collimation) wpływa w całćy swojćy wielko- 
ści na wypadek obserwacyi. Do wynalezienia tego błędu 
daje się zwyczaynie łukowi kwadransa kilka stopni wię- 
cóćy nad go?, które występują z drugićy strony zera; oprócz 
tego kwadrans ma pod sobą koło poziome (cercle azimutal) 
dg brania poziomołuków. 

_ Zróbmy obserwacyą jakićy gwiazdy będącćy blizko ze-. 
nit, to jest, weźmy jćy odległość od zenit, obróćmy potóm 
kwadrans około osi wierzchołkowóy 0 1807, eo nam po- 
każe koło poziomołukowe, i znowu dnia drugiego obser- ' 
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wuymy tę samę gwiazdę w czasie kiedy przechodzi przez 
toż samo koło wierzchołkowe; jeżeli obserwacya druga.da 
tę samę odległość od zenit, narzędzie nie ma kollimacyi, 
w przeciwnćm zdarzeniu połowa różnicy między dwiema 
obserwacyami jest ilością kollimacyi. 

Ustawmy kwadrans dla lepszego wyobrażenia mnićy 
więcóy do płaszczyzny południka za pomocą lunety połu- 
dnikowćy lub innym sposobem, i daymy Że obserwacyą 
gwiazdy na łuku zwyczaynym, to jest między o* ago” da- 
ła najćy odległość od zenit ku stronie południowćy o”.5.0”. 
Obserwacya druga na łuku wychodzącym z drugićy strony 


zera, dała na tę odległość ku tóyże stronie o?.610'. Kąt 


prawdziwy odległości gwiazdy od zenit będzie: , 
0”, 3. 0'-o?.6.10' | 


c —4'.35'; Kollimacya =1.35". 


Ztąd wypada że odległości gwiazd od zenit na łuku zwy 
czaynym brane, są -mnićysze niź prawdziwe, powinny więe 
bydź powiększone o 1.35. 

W ogólności jeśli odległość od zenit prawdziwą nazwie» 
my przez O odległości obserwowane przez O i O', kolli 
macyą przez /X, będzie: 


0-0—K 
00=0+K 
Zyd 0_DĘ0, |z_P0. 


* Błąd ten kollimacyi można zniszczyć podwyższając lub zni- 
„żając nić poziomą w kwadransie, lecz pospalicie astrono- 
mowie przestają na wynalezieniu doskonale tego błędu ; 
poprawieniu robionych obserwacyy. 

Widoczna jest, iż zamiast czwartćy części można użyć 
całych kół, które tak jak kwadranse albo sa przenośne, 
albo się nazawsze do płaszczyzny południka utwierdzają, 
i nazywają się wtenczas Awadranse albo koła murowę 
(Quart de cercle mural, Cercle mural). Koła ułożone ną 
zawsze do południka osadzają się albo na jednćy ścianie, 
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jak jest osadzone koło sześciu stóp średnicy w Greenwich, 
robione przez Trautona (Troughton) i jak jest to które 
w 1822 r. w Paryżu zrobione było przez Fortina (F ortin); 
albo między dwa słupy nakształt lunety południkowćy jak 
je robi Reichenbach w MAinich. Ponieważ koło murowe 
jakie jest w Creenwich nie może się obrócić około osi 
wierzchołkowćy, błąd kollimacyi tego koła wynayduje się, 
porównywając wysokość gwiazdy nad poziomem, z wyso- 
kością otrzymaną przez odbicie jóy obrazu w poziomie . 
sztucznym, p. w powierzchni żywego srćbra w spoczyn- 
ku zostającego. Koła Ramsdena nie są murowe, mają 
przy sobie koło poziomołukowe i mogą się w koło osi 
wierzchołkowćy obracać, takie jest koło w Palermo któ- 
rem obserwował Piazzi mające pięć stop średnicy (*). 


XIV. Opisanie koła powtarzającego. Sposób jakim się przezeń 0- 
trzymują. kąty wielokrotne. Użycie jego do brania kątów” mię- 
dzy przedmiotami ziemskiemi.  * 


Wielkie te i drogie narzędzia słażące do obserwowa- 
nia wysokości gwiazd, zastąpione bydź mogą częstokroć 
przez tak nazwane koła powtarzające (cercles rćpćtiteurs), 
które chociaż są daleko mnieyszego promienia, równą je- 
dnakże obserwacyom mogą nadadź dokładność, teorya tego 
narzędzia jest następująca. Na fig. 14. „4BNV_4 wyraża brzeg 
koła podzielony na stopnie iich części. Koło to osadzo- 


ne jest wierzchołkowie na trzech nogach mogących się za 


pomocą śrub podnosić lub zniżać. Niech Z/V wyraża oś 
wierzchołkową koła, około którćy narzędzie może się o- 
bracać, luneta 248 osadzona jest we środku koła w pun- 
kcie $. W czasie kiedy jeden obserwator kieruje lunetę 
na gwiazdę Gr tak żeby się ta znaydowała na nici pozio- 
móy w pośrodku lunety, drugi obserwator powinien uło- 








(*) Koło w Dublińskićm obserwatoryum jest jedno z nay- 
większych dotąd robionych , ma ośm stop średnicy; w r. 1820 
polecono robić Trautonowi tóyże wielkości koło murowe na 
wzór koła w Greenwich dla obserwatoryum w Kembrydź (Cam- 
bridze). : 
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żyć libellę z balką powietrza przyczepioną do linii pozio- 
mey .Z/M. Skoro to się zrobiło, obróćmy narzędzie oko- 
ło linii wierzchołkowóy na 180%, w tym ruchu libella 
pokazuje czyli narzędzie co do osi wierzchołkowćy zosta- 
je w tóm samćm położeniu co pićrwiey ; jeżeli nie, wtedy 
nietykając już śruby należącćy do libelli, całe narzędzie 
za pomocą osobnćy śruby przyprowadza się do pićrwsze- 
go położenia. WWidoczna jest, że luneta która pićrwiey 
była w kierunku $4 ku stronie zp. południowóy wzglę- 
dem linii wierzchołkowćy , będzie teraz w kierunku SB 
ku stronie północnćy, chcąc ją wrócić do pićrwszego jćóy 
położenia , potrzeba ją posunąć 0 kąt GSB. Jeżeli więc 
posuniemy lunetę tak iżby gwiazda G była znowu we środ= 
ku lunety, i przeczytamy na kole za pomocą Werniera no- 
szonego przez lunetę łuk .4B , będziemy mieć podwóyną 
odległość gwiazdy od zenit. Zamiast czytania wypadku 
obróćmy narzędzie około osi wierzchołkowóy. a luneta 
znowu weźmie kierunek SB. Nietykając teraz lnnety 
daymy bieg kołu całemu po płaszczyźnie wierzchołkowćy, 
tak żeby luneta wzięła kierunek $4, to jest żeby przed- 
miot znowu się na nici poziomćy znalazł; urządziwszy te- 
raz libellę za pomocą śruby do nićy należącćy, znaydzie- 
my się w tóm samóćm położeniu, jak na początku obserwa- 
cyi, obróćmy więc znowu narzędzie na 180% wkoło osi 
wierzchołkowćy, i przywiodłszy je do pićrwszego położe- 
nia, co do linii wierzchołkowóy, posuńmy lunetę która te- 
raz wzięła położenie SH, tak żeby wzięła kierunek $-4, 
tym sposobem luneta przebieży znowu łuk podwóynćy od- , 
ległości od zenit. Summa więc dwóch łuków przebieżo- 
nych przez lunetę, będzie to cztóry razy wzięta odległość 
gwiazdy od zenit. lym sposobem postępując otrzymamy 
' kąt który będzie 10, 20, lub 50 razy większy od kąta od- 
ległości od zenit, dzieląc więc go przeż tę liczbę; otrzy- 
mamy odległość gwiazdy od zenit tym prawdziwszą , im 
więcćy razy powtórzyliśmy obserwacyą; tym bowiem spo- 
sobem błędy obserwacyi będąc z różnemi znakami, po wię- 
kszey części niszczą się, a pozostały błąd rozdzielony przez 
liczbę powtórzonych kątów staje się zupełnie nieznacznym. 





i 
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"Nadto ponieważ w obserwacyach tego rodzaju luneta prze- 
biega wciąż całe koło, błędy tedy podziału koła, i te któ- 
re wynikają ztąd, że oś obrotu luhety może nie przecho- 
dzić doskonale przez. środek koła, równie z błędami ob- 
„serwacyi niszczą się lub się przy wodzą do ilości bardzo - 
małóy. Do czytania kątów luneta ma przy sobie-dwa lub 
cztćry w erniery. | 
Widoczna jest że w obserwacyach tu „Oatznych przy= 
puściliśmy, że przedmiot obserwowany w przeciągu czasu 
użytego na obserw: acye, zachowuje zawsze tęż samę wyso- 
kość, jak to ma mieysce kiedy obserwujemy przedmioty - 
ziemskie. WW obserwacyach na niebie, gwiazdy ciągle wy- 
sokości sweje odmieniają, i na tę odmianę wzgląd mieć ko- 
niecznie należy, jak o tóm niżćy mówić będziemy. Ko- 
ła powtarzające używane do pr zedmiotów niebieskich ma- 
ją jednę tylko lunetę, jakie; są w Paryżu i w Munich, ro- 
bione przez Reichenbacha. WW zwyczaynych zaś kołach 
powtarzających, służących do wymiarów ziemi, z drugiey 
strony koła razem z libellą jest druga luneta: za pomocą 
tych dwóch lunet biorą się odległości kątowe przedmio- 
tów ziemskich ; koło wtedy całe układa się do. płaszczy- 
zuy na którćy się znaydują przedmioty, których się odle- 
głość kątowa wymierza. Niech S$ (fig. 15) będzie stanowi- 
sko z którego chcemy mierzyć kąt 0OS0' asiędzy przedmio- 
tami O i O. Wykieruymy lunetę wyższą na przedmioż 
O* niższą na przedmiot O, obróćmy potóm całe koło tak, 
aby luneta niższa SH wzięła kierunek $.4 do przedmiotu 
O, luneta wyższa odbieży od swego położenia o kąt 
XS.4=_48B, jeśli więc nie ruszając koła przyprowadzimy 
lunetę wyższą do położenia SH i nakierujemy na przed- 
miot O', łuk który przebiegła ta luneta przeczytany na ko- 
le, da nam podwóyny kąt „45.8. Ruszając całóm kołem na- 
prowadźmy lunetę wyższą na przedmiot O, a potćm lune- 
tę niższą na przedmiot O', nietykając w tym drugim przy- 
padku koła. Dając teraz ruch całemu kołu wykieruymy 
lunetę niższą na przedmiot O, a przytwierdziwszy koło 
posuńmy po nićm lunetę wyźszą do przedmiotu O. Tym 
sposobem ilość całkowita przebieżonego na kole przez lu- 
; 6 4 
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netę wyższą łuku będzie poczwórnńą odległością kątową 
przedmiotów O i O. Powtarzając obserwacyą otrzymuje 
się kąt 6,8, i t. d. razy większy. 

Koła powtarzające opatrzone są kołem poziomołukowćm, 
mogącóm służyć do brania poziomołnku, to jest kąta mię- 
dzy dwoma kołami wierzchołkowemi. Jest jeszcze z dru- 
giey strony brzegu libella osadzona poziomie, pionowo do 
płaszczyzny narzędzia, za pomocą którćy nstawia się narzę- 
dzie do płaszczyzny koła wierzchołkowego. Dalsze szcze- 
góły tyczące się użycia i błędów koła powtarzającego, da- 
ne są w rozdziale XIX tego dzieła. 

Pićrwsza myśl otrzymywania wielokrotnych kątów na- 
leży się Mayerowi i była podana w Pamiętnikach Grettyng- 
skich na r.-'1752: ale koło powtarzające wydoskonalone, 
jakie się teraz używa, wymyślone było przez Horda w ro- 
ku 178g i znane jest pod jego nazwiskiem. Naywiększe 
koła powtarzające jakie dotąd zrobione były, są koła KRei- 
chenbacha mające trzy stopy w średnicy. Koła powtarza- 
jące tak wielkie, mogą bez wątpienia zastąpić z korzyścią 
koła murowe dwa razy większego promienia, lecz że w te- 
go rodzaju obserwacyach, i same obserwacye, i rachowa- 
nie poprawek wymagają zabardzo OR dla tego w po- 
spolitych obserwacyach użycie ich nie jest zowizechne; 
„ażywają tylko Astronomowie tych narzędzi do znalezie- 
nia naywaźnieyszych elementów astronomicznych, jak zp. 
wysokości bieguna, pochyłości ekliptyki do równika it.p. 

Sektor (Secteur), narzędzie służące do brania odległo- 
ści gwiazd od zenit, jest zazwyczay wielkiego promienia, 
ale za to łuk jego pospolicie nie wynosi jak 10 lub 20 sto- 
pni; co je czyni lekkićm, mniey kósztownóm i do użycia 
wygodnóm. (ałe narzędzie obraca się około osi wierzchoł- 
kowóćy, tak jak kwadrans ruchomy, i tymże samym sposo- 
sem wynayduje się w nim błąd kollimacyi. Narzędzie to 
w obserwatoryach gdzie jest kwadrans murowy służy bar- 
dzo dobrze do wynalezienia jego błędu kollimacyi (*). 





(*) Sektor w obserwatoryum Wileńskićm stop sześć promie- 
nia, ma łuk wynoszący stopni 60 podzielony na części równe. 


v 
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XV. Machińa równikowa. Dowód jednostayności biegu dziennego 
nieba +wwe wszystkich jega częściach. 


'' Wyobraźmy sobie pręt metalowy ułożony stale do osi 
świata którego koniec dolny przechodzi przez środek ko- 
ła pionowo do osi świata osadzonego: przy górnym zaś 
kóńcu jest koło pionowe do równika, czyli koło zboóczeń po- 
dzielone na stopnie i minuży; utwierdźmy lunetę na tćy pła- 
szęzyznie, a będziemy mieć narzędzie nazwane Machiną ró- 

wnikową (Equatorial, Machine parallactique). Jeżeli wy- 
kierujemy lunetę na jaką gwiazdę, gwiazda ta ciągle 
w lunecie widzjajią będzie , bylebyśmy tylko w kierun- 
ku obrotu nieba obracali lunetę około osi świata; gdyż 
luneta raz ustawiona na zboczenie gwiazdy, w obrócie 
swoim pochyłości do osi świata nie odmienia, a zatćm cią- 
gle do równoleżnika opisywanego przez gwiazdę wykie- 
rowaną zostanie. Machina ta bardzo dobrze słażyć może 
do przeświadczenia nas o jednostayności biegu dziennego 
we wszystkich jego częściach; podzielmy bowićm koło ró- 
wnikowe na 560?” i naznaczmy czas kiedy gwiazdą prze- 
szła przez pewne koło zboczeń, wyobrażone przez nić w 0- 
gnisku lunety zacięgnioną; daymy Że wtenczas skazówka 
idąca razem z obrotem osi pokazywała zero stopni na ko- 








20'. Lunety .48 i DQ (fig. «) są dosiehie pionowe i przytwierdzone 
nazawsze do narzędzia tak, źe ich ruchy całemu narzędziu są 
wspólne. Luneta C7) słaży do brania odległości od Zenit, od 
zera do 60” , luneta zaś -.4B do brania wysokości od zerą do 
60%. Przez tę sztukę można obserwacye robić od Zenit aź do 
poziomu, chociaż łuk narzędza wynosi tylko stopni 60. Przed 
obserwacyą narzędzie ustawia się na wysokość gwiazdy tak, że- 
by nić wierzchołkowa odpowiadała dokładnie podziałowi brze- 
gu, ilość zaś która się ma do wysokości nastawionćy dodać lub 
odciągnąć , otrzymuje się z obserwacyi za pomocą mikrome- 
tru, którego nić jedna jest ruchoma i przez śrubę dociąga się 
na gwiazdę, która weszła pod nicią lub nad nicią środkową. 
Liczba obrotów śruby mikrometrycznćy oznacza właśnie ró- 
Żnicę między wysokością gwiązdy obserwowaną , a wysokością 
na którąśmy narzędzie nastawili; opisanie mikrometru niciowe- 
go w tóm narzędziu używanego, dane jest w$ 17. 
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le równikowćm; po upłynieniu godziny, kiedy nić lunety 
znowu na tęż samę naprowadzimy gwiazdę, skazówka po- 
każe stopni 15, po dwóch godzinach stopńi 30 it. d. Ce 

nam widoówii. pokazuje że bieg dzienny nieba nie tyl- 
ko co do trwałości całego obrotu, ale nawet w częściach 
swoich jest jednostayny , to jest, że ten obrót jest do- 
skonale proporcyonalny upłynionemu czasowi. Skład machin 
równikowych może bydź rozmaity ale główny, początek 
na którym się opićra, zawsze jest taki jakiśmy tu opisali. 


"XVI. Mikrometr Kassyniego, Bradlaja, i kołowy. Sposób znale- 


mienia przezeń róśnicy wznoszenia się prostego i zboczenia mię- 
dzy gwiazdą znaną i planetą, 


Mikrometra jakie się naypospoliciey do lunety równi- 
kowóćy używają są następujące: Mikrometr MKassyniego ja- 
ki nam wystawia fig. 16, gdzie koło 4CBE zwyczaynie 
zrobione z metallu i w ognisku lunety osadzone, ma na so- 
bie cztćry nici zaciągnione, z których nić 48 wyobraża 
rys równoleżnika, czyli kierunek biegu dziennego gwiazd; 
nić EC do pićrwszey pionowa oznacza płaszczyznę koła 
zboczeń,- inne zaś dwie NO, ŁM robią z pićrwszemi ką- 
ty 45%. Dla znalezienia różnicy wznoszenia się prostego 
między dwiema gwiazdami, z których jedna tylko jest zna- 
ną co do pożożenia, ustawia się nić 2423 tak, aby pićrwszą 
gwiazda jak naydoskonałćy. po nićy się posuwała, i kiedy 
ta przychodzi dó środką czyli przecięcia się nici, czas ten 
naznaczaą się na zegarze. Kiedy poźnićy druga gwiazda 
lub planeta posuwa się przez lunetę opisując inną liniją 
FFDGR równoległą do „4PB naznacza się czas przyy- 
ścia jego do punktu 0, czyli do tego samego koła zbo- 


'ezeń na któróm gwiazda pićrwsza obserwowaną była, ró- 


Źnica tych dwóch czasów daje różnicę wznoszeń prostych. 
Dla znałezienia zaś różnicy w zboczeniu między gwiazdą a 
planetą , czyli pionowóy 70 zajętćy między -.4B i FR, 
obserwnymy czas kiędy planeta przechodzi przez nici 
w punktach F' i G, przeciąg czasu między tćmi przecho- 
dami obrócony na stopnie, minuty i-sekundy „ daje kąt 
w biegunie świata; kąt ten rozmnożony przez dostawę zbo- 
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czenia gwiazdy daje (*), w podziałach koła wielkiego łuk 
FDG którego połowa równa jest DP, ponieważ kąt FPD 
z wykrćślenia równy jest 45%. Mnożymy zas kąt w bie- 
gunie świata, czyli łuk równika, przez dostawę zboczenia 
szukając odpowiadającego łuku równoleżnika dla tego, że 
koła i łuki równoleżników mają się do kół i łuków od- 
powiadających równika, jak wstawy odległości od bićgu- 
na, czyli jak dostawy zboczenia; i tak 


Ł:ł=1:wsta=1:dostf. Stąd 4=Ł dost8. 


Ł jest łuk równika; Ż łuk równoleżnika tyleż stopni co 
łuk % zawierający; A odległość równoleżnika od bieguna; 
B=go — A=zboczeniu gwiazdy. ' - 

_ Drugiego gatunku mikrometr znany pod nazwiskiem /Mi- 
krometru Bradleja jest częścićy od Astranomów używany. 
Figura 17 wystawia nam ten mikrometr, w którym PŁDFE 
jest kształtu kwadratu ukośnego; ale tak, że w nim jedna 
z przekątnych jest dwa razy większa od drugićy: do zrobienia 

takowego mikrometru bierze się kwadrat „4GHG którego 

boki „4G i GH są podzielone na dwie części równe w pun- 
ktach D i B; od punktów tych prowadzą się dwie lini- 
je do kątów przeciwległych, to jest od 7 linije 8.4i BC, 

a od D linije DG i DZ; linije te przez wzajemne przecięcie 

się uformują kwadrat ukośny BEDZŁ, gdzie EP" jest po- 
łową linii 24QC, a zatćm i połową linii BD, jeżeli więc 

w jakióćmkolwiek mieyscu tego mikrometru poprowadzimy 

liniją ef, równoległą podstawie Z/, zawsze pionowa Bd 

równą będzie podstawie ef. 
Porównywając więc planetę lub kometę z gwiazdą ją- 
ką stałą, wykieruymy lunetę tak, aby gwiazda stała 

w biegu dziennym doskonałe posuwała się po nici £7P; 








(+) Bierzemy zboczenie gwiazdy znanćy zamiast zboczenia 
planety którego nieznamy , ale błąd ztąd wypadający jest nie- 
znaczny, gdyż w podobnych obserwacyach różnica między zbo- 
czeniem planety i gwiazdy ząwsze jest bardzo mała. Wresz- 
cie wynalazłszy tym sposobem zboczenie planety, można 4 nićm 
powtórzyć rachunek i otrzymać poprawnieyszą różnicę zboczeń. 

s | 


/ 
U 
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czas strawiony przez gwiazdę na opisanie nici EF zamie— 
nia się na stopnie, minuty i sekundy dla znalezienia łuku 
równika czyli kąta w biegunie , któremu odpowiada Z77'; 
ten zaś łuk mnóży się przez dostawę zboczenia tćy gwiaz 
dy dła otrzymania wartości łuku Z7. Obserwuymy po- 
tóm planetę bieżącego w lunecie od punktu e do f, ipo 
dobnym sposobem oznaczmy wielkość ef czyli Zd. Ró 
Żnica tych dwóch wynalezionych ilości da nam wielkość 
Md co jest różnicą zboczenią dwóch gwiazd obserwowa— 
nych. Itak daymy, żeśmy obserwowali gwiazdę znaną któ- 
róy zboczenie połnocne jest 5%. 10. o w punktach Ki Z 

i że wypadki obserwacyi były następujące : j , 





Gwiazda do punktu /.. „85. 12. 14 czasugwiazdowego,. 
E...— 15. 16 


przeciąg czasu od-F' do E=5. 2—=45. zo” w łuku 
I (45: -30-)=3 (45, 5), 65801 
/.dost(59. 10.0 "y= 9.9995 - 
1,05755. 40,45. 
Łuk więc ZZ wyrazi się w > Okęgoich koła wielkiegą 


przez 45,45. 
Kometa był obserwowany : 


w punkcie /... 88. 22. 
e... — 25. 2 
1. 1==15, 15 w łukn. 
£.(15. a5')=2. 15'/25=22,16327' 
/.dost (59. 10. 0)—=9,99954 
1,18261=15,29. 
łuk ef zamieniony na stopnie koła wielkiego wynosi 15,25, 
Różnica w zboczeniu gwiazdy i komety wyrazi się przez 
EF —ef =45 ,45 —15,95= 30,2=30'. 12 | 


Ponieważ kometa przechodził w lanecie nad gwiazdą, a 
zatóm rzeczywiść ie był niżey gwiazdy, zboczenie więc 


| 
« 
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jego jest mnieysze, odciągając zatćm 50, 12" od zboczenia 
gwiazdy otrzymamy zboczenie komety 
” 


3=27. 5g. 40. 


Zamiast podwóynćy zamiany łuków „EF' i ef na stopnie 
koła wielkiego, dosyć jest wziąść różnicę między czasami 
strawionóćmi na przebieżenie ZF'i e/, i tę zamienioną na 
łuk rozmnożyć przez dostawę zboczenia gwiazdy dla zna- 
lezienia różnicy między zboczeniem gwiazdy i komety. I 
tak nazywając przez 7'i 7” czasy na przebićżenie £ł' 
i ef strawione, mamy: 

DT —3. 2 : 
Tzw i | 
T—T=2. 1 =30. 15 w łukn 


l.(50. 15')=/(50,25) = 1,48075 
/.dost.(59. 10. 0)=g,99954 
1,48007. 50,2=50. 12”. 
Jakoż widoczną jest rzeczą że 


Md=,EF — ef=15. T'. dost D — 15. 7” .dostD 
= 15.dost D (7 — 7")... «60% (2) 


gdzie /) wyraża zboczenie gwiazdy. 

Zrównanie (a) daje łatwy sposób znalezienia różnicy 
między zboczeniem gwiazdy znanćy i komety lub w ogól- 
ności jakieykolwiek gwiazdy nieznanćy. Nadto, w obser- 
wacyach tak przez mikrometr Kassyniego jak i przez mi- 
krometr ZHradleia niekonieczną jest rzeczą żeby gwiazda 
źnana posuwała się po nici, widoczna bowiem jest rzecz 
Że różnica w ezasach na opisywanie odpowiadających prze- 
strzeni mp. ef i ef strawionych, rozmnożona przez 15 i 
przez dostawę zboczenia gwiazdy, wyraża zawsze różnicę 
zboczeń gwiazd obserwowanych. (o się tycze róźniey 
wznoszeń prostych, ta się wyciąga następującym sposo- 
bem. Z przeyścia gwiazdy przez punkta /” i £ otrzymu- 
je się czas jóy przeyścia przez nić środkową mikrometru, 
który wypada: 
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8 ! 8$. 15. 45". 
Przechod komety ORGA 

Różnica przechodów —= o*. qg.1g,5 
Różnica wznoszeń prostych którą nazwiymy przez a bę 
dzie : E 

Geny „1,5 = 28-IM5DBA gda” 

Różnica ta powinna bydź dodaną do wznoszenia się pi9* 
stego gwiazdy, dla otrzymania wznoszenia się prostego 
komety, gdyż kometa poźnićy przechodził przez nić środ 
kow: 1 mikrometru wyrażającą koło zboczeń,. a przeto wzno” 
szenie się jego jest większe; lecz jeśliby po dodaniu ró- 
Źnicy wznoszeń do wznoszenia się gwiazdy wypadek prze- 
wyźszał 560, naówczas widoczna jest rzecz że tę prze” 
wyżkę uważać należy za wznoszenie się proste komety. 

Niedawno wynmryślony, wydoskonalony przez P. Kohler, 
a nayprostszy ze wszystkich jest Mikrometr tak zwany 
Kołowy (micrometre circulaire) naywięcćy dzisiay w Niem- 
> czech używany , jaki nam wystawia figura 18, gdzie 
ABCD i rbes są koła wyr obione z metallu jak naydo- 
kładnićy. Nim owiazda wchodząca do lunety zp. w a 
przyydzie do b, obserwator ma czas przygotować się do 
obserwacyi; jeżeli kółko metallowe rdes mało jest gru- 
be, obserwuje się czas gdzie ono przecina gwiazdę na 
dwie równe części przy weyściu w %, i przy wyyściu 
w e; jeśli piórwszy czas wyrazimy przez £, drugi przez 





t--t z x | 
t, okł: będzie czas przeyścia gwiazdy nrzez koło zba- 


czeń przechodzące przez środek mikrometru , czyli przez 
liniją którą sobie myślą poprowadzić możemy ze środka 
koła k pionowie do linii opisanćy przez gwiazdę be. Gdy- 
byśmy obserwowali jaką gwiazdę znaną co: do położenia, 
któraby : doskonale przeszia przez środek kota k, otrzy- 
malibyśmy zk czyli różnicę zboczeń tym ASG 





a, ib 5.('—t)dost(D = ki) £—t 
wpuikt=zg="— gW.dow DO 29 


—- 


ki =kb. A ikb = 154 „dost D) .dostikb; 
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* wyraża czas, jakiego gwiazda potrzebowała na opisa- 
nie promienia koła, D jest zboczenie gwiazdy znanćy ; 
wzięliśmy tu dla małości łuku Ki, dost(D) ==ki) za równą 
dost). [Lecz nayczęścićy gwiazda użyta do porównania 
nie przechodzi przez środek koła, jakże więc wyciągnie- 
my różnicę zboczeń wtenczas kiedy obie gwiazdy opisu- 
ją cięciwy ? Do tego potrzeba naypićrwićy wynaleźć war- 
tość promienia kr w stopniach koła wielkiego. Obser- 
wnuymy którąkolwiek z gwiazd na równiku lub blizko bar- 
dzo tóy płaszczyzny leżących, i oznaczmy czas. jakiego 
- potrzebuje gwiazda do przebieżenia średnicy koła rs, któ- 
ry nazwiymy przez 2, promień Ar wyrazi się w podzia- 
łach koła przez 15.1. Wreszcie z obserwacyi jakieykol- 
wiek bądź gwiazdy którey zboczenie 3 jest znane , mo- 
Źna otrzymać łuk koła wielkiego zakryty przez średnicę 
śr, mnożąc czas na przebieżenie tćy średnicy użyty przez 
15.dost3. Daymy teraz że gwiazda, z którą porównywa- 
my planetę, nak zboczenie Z) i opisuje cięciwę man w prze- 


zoo , gdzie h' i h' wyrażają czasy dotknięcia 





Ciągu czasu 


gwiazdy do Aaóć m i n. Planeta lub gwiazda, któ- 
rćy położenia szukamy, idzie cięciwą be, i czas ma jćy 


» saz jakież jest 





przebieżenie strawiony wyrazi się przćz 
zboczenie gwiazdy nieznanćy ? 
ka =km.dostakm=15r. dost.xkm . 


im 77 15(4'—h)dost D__(h' —h) dost D 
wececznizy Mig 19.2.7 27. 


podobnie 
ki==km.dostikb — 15s.dostikb 
2)__ Bi __(t' —t)dost) 
wst ikb= %- = LETS "RTG . 


W tóm zrównaniu dla małości łuku zi wzięliśmy dost D 
za dost (== zi) 
! zi=ki—kc. 
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Na wynalezienie więc różnicy w zboczeniu służą ostate 
cznie następujące zrównania: 


" 4 r c t 
wst rkm = Jesi B= 


wa BEZ (t' —t'). dost D 
pz 27 


Ci zz.15s (dost ikb — dost. ckm) 


. . . m2 « , : 
gdzie wszystkie ilości albo są znane, albo z tych zrównał! 
oznaczyć się mogą. 


Zbocżenie planety = D = zt. 


W obserwacyi gwiazdy półnoenćy znak wyższy bierze 
się wtenczas kiedy płaneta w lunecie przechodzi niżej 
gwiazdy , znak niższy kiedy przechodzi nad gwiazdą ; lu 
nety bowiem astronomiczne jak wiemy przewracają póło” 
żenie przedmiotów. WW obserwacyi gwiazdy leżącćy 20 
strony południowćy równika prawo na znaki wypada od- 
wrotne. | 

Mikrometr kołowy w tóm jest wygodny; że może bydź 
użytym w rozmaitych położeniach, i nićma potrzeby usta 


wiać go do pewnych kół, jak się ustawiają inne mikrome- 


tra, dla tego nie tylko w machinę równikową, ale w każ< 
dą lunetę wprawionym i do obserwacyi użytym bydź mo- 
że. Naywiększą nieprzyzwoitością tego mikrometru jest to 
Że czasem nie można ocenić, cży gwiazda przeszła pod 
środkiem czy nad środkiem mikrometru. Jeżeli .jedna 
z gwiazd przechodzi nad środkiem mikrometru opisując 
cięciwę mn, a druga pod środkiem i opisuje cięciwę pq 
naówczas różnica zboczeń wyraża się przez następujące 
zrównanie: i 


wo=kz +- ko=15r (dost okp + dost rkm) 


jak to łatwo jest widzieć na figurze. 


4 
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XVII. Mikrometr niciowy i przedmiotowy do mierzenia tarczy 
planet. 


Wystawmy sobie dwie nici równoległe osadzone w 0- 
gnisku lunety, z których jedna jest statecznie utwierdzo- 
a, druga zaś może się posuwać za pomocą śruby mikro- 
metrycznćy. '[ak urządzone nici stanowią mikrometr ni- 
Clowy (micrometre filaire), służący do brania różnicy 
W zboczenia, i do mierzenia tarczy planet; na ten koniec 
ustawia się luneta tak, aby nić stateczna była styczną 
da jednego brzegu planety, nić zaś ruchoma posuwa się 
póty, póki się niestanie styczną do drugiego brzegu. 

Z liczby obrotów , jaką śruba mikrometryczna odwodząc 
nić ruchomą od brzegu jednego do drugiego zrobiła , wypa- 
da wielkość pozorna mierzonego przedmiotu. Wartość zaś 
obrotów śruhy mikrometrycznóy i podziałów koła po któ- 
rych skazówka bieży, łatwo się dochodzi, wymierzając przez 
mikrometr wielkość pozorną jakiego przedmiotu, i liczbę 
obrótów w ypadającą porównywając ze znajomym skądinąd 
kątem optycznym tegoż przedmiotu; z takiego zrównania 
wypadnie wartość obrótu, a ztąd i podziałów na kole śru- 
by mikrometrycznćy porobionych. 

Drugim gatunkiem mikrometru do mierzenia tarczy pla- 
net jest tak nazwany mikrometr przedmiotowy (mierome- 
tre objectif, on hćliomćtre de Bouguer), stanowi go so- 
czewką szklanna przecięta na dwie równe połowy , jak to 
figura 19 wystawia. Mikrometr tego rodzaju albo wkła- 
da się na koniec lunety, tak, że środkując między szkłem 
przedmiotowóm a przedmiotem, łamie zwolna wchodzące 
promienie i przez to skraca odległość ogniska szkła przed- 
miotowego, albo też sam jest szkłem przedmiatowćm. Pó- 
ki środki obu części mikrometru zostają w jednómże miey- 


'scu, formują pojedyńczy tylko obraz przedmiotu, lecz je- 


śli rozsuwając te połowy rozdzielimy ich środki, otrzy- 
mamy dwa obrazy przedmiotu, dane przez dwie połowy 
szkła przedmiotowego. Niech odległość środków dwóch 
obrazów będzie CC; jeśli ta odległość równa jest obra- 
owi słońca , będziemy mieć dwa obrazy tćy gwiazdy sty= 
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kające się z sobą brzegami. Między dwiema połowami mi- 
krometru jest linija .4B podzielona na części i wskazu- 
jąca ubieżoną przestrzeń między środkami Ci C/ jeżeli 
wartość jóy podziałów znajoma jest w sekundach łuku ko- 
ła wielkiego, otrzymamy z obserwacyi mikrometrem wiel- 
kość średnicy słońca; wzajemnie , kiedy średnica słoń 
ca jest znana, ta porównana z liczbą podziałów mikrome- 
tru da nam poznać ich wartość; wreszcie do oznaczenia 
wartości podziałów mikrometru służyć może kaźdy przed- 
miot wyraźnie zakończony , iktórego kąt optyczny albo 
z wiadomćy odległości i wielkości rzetelnćy przedmiotu; 
albo, skądinąd jest znany. Mikrometr ten nayczęściey się 
używa do mierzenia w czasie zaćmienia słońca odległości 
rogów glistance des cornes). 

Te są waźnieysze narzędzia do obserwacyy astronomi- 
cznych służące, daliśmy tylko krótkie ich tu opisanie, zo- 
stawując resztę ustnemu tłumaczeniu, jedno bowiem spoy- 
rzenie na narzędzie więcćy pospolicie uczy, niż długie 
jego na figurze opisywanie. 

Należałoby nam wyłożyć teraz naukę łamania się świa- 
tła w powietrzu , czyli refrakńcyi (refraction), lecz chcąc 
nieprzerywać ciągu rozumowań, któreśmy przed wykładem 
narzędzi astronomicznych zaczęli, i przyyść. prędzćy do 
poznania ziemi i do pewnych wniosków względem obrótu 
dziennego nieba, wstrzymujemy się na chwilę od wykła- 
du tóy nauki; przestaniemy tym czasem na ostrzeżeniu 
czytelników Że wszystkie wysokości gwiazd otrzymane 
przez obserwacyą powinny bydź zmnieyszone ilością re- 
frakcyi. 


XVIII. Oznaczenie dokładne bieguna świata. Nowy dowód jedno- 
stayności biegu dziennego nieba. Ziemia jest nieskończenie 
małą bryłą w porównaniu odległości gwiazd stałych. 


Poznaliśmy że gwiazdy powracając statecznie do połu- 
dnika mieysca, i do tóy samćy wysokości w przeciągu 
dnia gwiazdowego , opisują koła, a zatóm zachowują tęż 
samę od bieguna odległość : wyobraziwszy tedy tróykąt 
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ZPS (fig.20) gdzie Z jest zenit, P> biegun, a S gwiaz- 
da, będziemy mieć dwa boki tróykąta ZP i PS state- 
czne na każdy moment. Jeśli znamy PZ odległość bie- 
guna od zenit, i PS odległość gwiazdy od bieguna, mo- 
Żemy obserwować w różnych czasach odległość gwiazdy 
od zenit, a z trzech boków tróykąta ZPS rachować na 
moment obserwacyi kąty godzinne ZPS, i uważać czyli 
rosną tak jak czasy upłynione po przeyściu gwiazdy przez 
południk. Trzeba więc nam naprzód oznaczyć odległość 
' zenit od bieguna świata, to jest PZ. 
Do tego obierzmy jaką gwiazdę którćy równoleźnik ca- 
ły znayduje się nad naszym poziomem, a obserwując tćy 


gwiazdy odległość od wierzchołka w czasie wyższego i. 


niższego jćy przeyścia przez południk , otrzymamy : 
w przeyściu wyźszćm V=PZ7—A 
w przeyściu niźszćm VN=PZ--A 
gdzie ZVi ZV' są odległości gwiazdy od zenit, A jest jćy 
odległość od bieguna świata. Ztąd 
N+N'=>PZ. *PZ=+4(N+MNV') 
N—N 


. 





24=N' — MN. Ax albo 


1=PZ—N=N— PZ. 


„ 

Wybraliśmy tu gwiazdę między biegunem a zenit; gdy- 
by gwiazda w przeyściu wyższćm przechodziła ze strony 
południowóy zenit, w zrównaniach wyższych potrzebaby 
brać tę odległość od zenit ze znakiem odjemnym. 

Tak tedy mając w troykącie ZPS dwa boki PS i PZ'sta- 
teczne dla jednćy gwiazdy, i bok trzeci ZS znany na pe- 
wny moment przez obserwacyą, łatwo za pomocą zrówna- 
nia fundamentalnego trygonometryi kulistóy wyciągniemy 
wartość na kąt godzinny ZPS. 

Powtarzane takowe obserwacye i rachunki pokażą nam, 


że kąt godzinny każdćy gwiazdy stałóy w godzinę po jćy 


przeyściu przez południk jest 15%, we dwie godziny 30? 
it. d. co nam nowy i dostateczny daje dowód, że gwiaze 








- 
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dy stałe opisują koła ruchem jednostaynym tak dalece, Że, | 
kąty w biegunie świata rosną zupełnie proporctonalińć | 
czasóm. Ponieważ odległości gwiazdy od bieguna świata 
obserwowane z jednego mieysca są w ciągu całego obró* 
tu gwiazdy też same, wypada koniecznie że oś obrótu 
nieba przechodzi: przez oko obserwatora; od punktów bo-| 
wiem tylko osi poprowadzone promienie widzenia do ró* 
wnoleżników gwiazd formować mogą powićrzchnie ostro- 
kręgów prostych, których osią jest oś obrótu dziennego. 
Lecz w jakićmkolwiekbądź mieyscu robiono obserwacye, 
wszędzie postrzegano statecznie, Że wszystkie gwiazdy 
w przeyściu wyższóćm i niźszćm przez południk, równo się 
oddalały od bieguna tak dalece, że oś obrótu wszędzie 
zdawała się przechodzić przez oko obserwatora. 

Ten dziwny fenomen nie może się inaczćy wytłumaczyć, 
tylko przypusżezając , naprzód, że oś obrótu nieba prze- 
chodzi przez ziemię, powtóre, że wielkość ziemi porówna- 
na z odległością gwiazd stałych daje stosunek nieskończe- 
nie mały. Naówczas promienie widzenia prowadzone z ró- 
źnych punktów ziemi do tćyże samćy gwiazdy, powinny 
nam się wydać równoległemi, czyli Że ziemia widziana 
z odległości takićy, jak są gwiazdy, wydawać się musi 
w przestr żeni świata jak punkt, którego wielkość dla mało- 
ści ocenioną bydź nie może. 


. 

XIX. Środek ziemi uważać mośna za środek pozornćy kuli niebie- 
skiey, MRównih, poiudniki, i równoleźniki uważane na ziemi 
jako na doskonatey kuli. Ogólne wyobrażenie tych liniy ną 
jakąkolwiek figurę ziemi. ć 


Ponieważ ziemia tak jest małą, że jćy wymiary nikną 
w porównaniu odległości gwiazd stałych, możemy przeto 
uważać kulę niebieską jako zakreśloną promieniem nie- 
skończenie wielkim, którćy środkiem jest środek ziemi ; 
położenie gwiazd stałych i prawa ich biegu, wyciągnio- 
ne z obserwacyy wyźszych, zostaną dla małości promie- 
nia ziemskiego też same na środek ziemi, jakie były na 
pewny punkt jey powićrzchni. Pamiętaymy jednak że ta- 
kie wyohrażenie kuli niebieskiey jest tylko pojęcieia Astro> 
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tomów ułatwiającóm naukę ; gwiazdy bowiem są bez wąt- 
pienia w róźnćy od mas odległości, lecz gdy my tćy od- 
ległości nie szukamy, lecz tylko porównywamy kąty 
rozmaite robione w oku obserwatora przez promienie wi- 
dzenia, widoczna jest, że takowe przypuszczenie ani sto- 
sunku, ani wielkości tych kątow bynaymniey nie od- 
mienia. 

Nadto, ponieważ ziemia jest okrągłą, i jak wymiar jóy 
W różnych mieyscach robiony pokazuje, mało się różni od 
doskonałóy kuli, nim tedy do odkrycia tych małych nieró- 
Wuości przyydziemy , uważaymy teraz środek ziemi jako 
środek dwóch kul, prawdziwćy ziemskiey i pozornćy nie- 
bieskićy. | i | 

W tćm przypuszczeniu oś obrotu dziennego nieba prze- 
chodzi przez środek ziemi, a jćy końce uważane na po- 
Wićrzchni są biegunami ziemi (póles de la terre). 

Płaszczyzna równika niebieskiego przecinając ziemię 
przez jey środćk, narysuje na jćy powierzchni koło wiel- 
kie, które się zowie Równikiem ziemskim (Fquateur ter- 
restre). Koła godzinkie utworzą podobne koła na powićrz- 
chni ziemi, które się zowią Południkami (meridiens), te 
Wszystkie przechodząc przez. biegany ziemi przecinają się, 
w linii, która jest osią ziemską. 

Jeżeli przez oba bieguny ziemskie poprowadzimy pła- 
szczyzny równoległe dp równika, obie te płaszczyzny tra- 


lią dla małości ziemi na tęż samę gwiazdę i na równik. 


niebieski , płaszczyzny więc równoleżników niebieskich 


"nie przerzynają ziemi, lecz jeśli wyobrazimy sobie ostro- 


kręgi, któreby miały wierzchołek spólny we środku zie- 
mi, a za podstawy rozmaite równoleźniki niebieskie, po- 
wierzchnie tych ostrokręgów przecinając się z powićrzch= 


nią ziemi, narysują koła małe, których płaszczyzny będą 


równoległe do równika, koła te nazywają się równoleźni- 
kami ziemskiemi (paralleles terrestres), Gdyby ziemia nie 
była kulistą, tedybyśmy równikiem ziemskim nazwali li- 
mją na powićrzchni ziemi zaymującą te punkta, których 
linije wierżchołkowe są równoległe do równika czyli pio- 
nowe do osi świata, końce liniy więrzchołkowych prze- 
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dłużone , dla małćy powićrzchni ziemi trafią *na równik 
ziebiżóki, ale punkta których linije wierzchołkowe są ró” 
wnoległe do płaszczyzny równika, mogą na powierzchni 
ziemi formować liniją, która się jedną płaszczyzną zająć 
nie może, naówczas równikiem ziemskim będzie linija po” 
dwóynćy krzywizny. Jeżeli ziemia jest kulą, lub powierz* 
chnią wypadająca z obrotu jakiey linii około osi świata 
równik ziemski będzie liniją płaską i kołowa. 

Podobnie południkiem ziemskim będzie to linija prze* 
chodząca przez punkta, których linije wierzchołkowe spo- 
tykają południk niebieski, linija ta w ogólności jest lini- 


ja podwóynćy krzywizny; w przypadku kiedy, powierz- 


chnia ziemi jest obrótową, południki ziemskie będą to li- 
nije leżące na jednćy płaszczyźnie, których figura jest taż 
sama co linii rodzącćy powićrzchnią ziemi. Bieguny ziem- 
skie w ogólności są to punkta, których zenit wypada w bie- 
gunie świata, a które nogą bydź, lub nie, na jednćy linii 
równoległćy do osi świata. 

Nakoniec równoleżniki ziemskie będą w ogólności u- 


- formowane przez punkta, których linije wierzchołkowe pa- 


dają na tenże sam równoleźnik niebieski, chociaź linija łą- 
cząca te punkta na powićrzchni ziemi, jest liniją pojedyń- 
czey lub podwóynćy krzywizny. Można tedy rozróżnić 
równoleżniki ziemskie jedne od drugich, podług zboczeń 
odpowiadających im równoleźników niebieskich, czyli po- 
dług kąta jaki linija wierzchołkowa robi z płaszczyzną ró- 
wnika niebieskiego. Kąt ten nazywa się szerokością ró- 
wnoleźnika (latitude du parallele) i wszystkich mieysc na tym 
równoleżniku będących. Niech na (fig. 21) O0' wyraża równo- 
leźnik mieysca O, ZO liniją wierzchołkową tegoż punktu. 
Kąt ZOE=E'NZ jest szerokością mieysca. Jeśli ziemia 
jest doskonałą kulą punkt ZV będzie we środku C, gdyż 
w tym przypadku wszystkie linije wierzchołkowe przeci- 
nają się we środku kuli. Jakakolwiek jest figura ziemi, 
szerokość mieysca na równiku jest zero, ponieważ linija 
wierzchołkowa znayduje się na płasżózytkię równika nie- 
bieskiego jeśli ziemia jest kulą; albo jest równoległą do 
tey płaszczyzny w przypadku figury jakieykolwiek. Na 
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bićgunie , gdzie linija wierzchołkowa CP. jest. równoległą 
Osi swiata, szerokość mieysca jest=go”. QGwanice tedy 
nbywania i rośnienia szerokości mieysc są: o? i go”. Miey- 
sca położone ze strony północnćy równika mają szerokość 
północną (latitude borćale), położone ze strony południo- 
wey mają szerokość południową (latitude australe).  Po- 
nieważ umienry znachodzić odległość bieguna od zenit po- 
dług N.18, znaydziemy tedy przez obserwacyą jakiey gwiaz- 
dy kołobiegnnowćy kat ZOP; go* —ZO0P=EOZ—= wy- 
sokości bieguna nad pozióm mieysca = szerokości tegoż 
mieysca. 

Równik ziemski przechodzi przez Etyopią, Sumatrę, 
Borneo, nową Gwineę; przerzyna morze południowe, Pe- 
ru, wchodzi na ocean Atlantycki, i przechodąc przez wy- 
spę ś. [Tomasza kończy swóy obwód na brzegach Etyopii. 
Biegun południowy leży ku stronie południowćy nowćy 
Hollandyi; północny, którego okolice nieco lepiey są zna- 
ne leży między Grenlandyą i Rossyą północnąd Oba do 
tego czasu dla ciągłych lodów żeglarzóm przystępnemi 
nie były. 


XX. Roóśny widoh nieba podług różnóy pochyłości równika do po- 
ziomu. Położenie sfery proste, równoległe i ukośne. 


Ponieważ oś biegu dziennego różną ma pochyłość do 
poziomu w różnych mieyscach , ztąd teź niebo i bieg 
dzienny gwiazd różnie się dla różnych krajów wydawać 
powinien. I tak: mieszkaniec znaydujący się na równiku 
widzi oba bieguny świata na swoim poziomie ; gwiazdy 
wszystkie opisują koła pionowe do poziomu bawiąc ty- 
le nad poziomem ile pod poziomem. Dla mieszkańca po- 
łożonego między równikiem a biegunein, jeden tylko bie- 
gun będzie widziany, podniesiony tyle nad jego pozióm, ja- 
ka jest, szerokość jego równoleżnika; gwiazdy będą jedne dłu- 
Żćy, drugie krócćóy bawić nad poziomem, niektóre z nich 
będą ciągle widziane inne nigdy nad poziom nie weydą, 
Nareszcie mieszkaniec będący na biegunie ziemi, widzi 
ten biegun n zenit, i bieg dzienny gwiazd wszystkich jest 

6 
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równoległy jego poziomowi, Dla tego różnego widoku 
nieba, Jeografowie nadali nazwiska trojakiemu położeniu ró” 
wnika względem poziomu rozmaitych krajów, i tak miey” 
sce ma sferę prostą (sphere droite), ukośną (sphere obli: 
que), lub. równolegtą (sphere paraliele) , podług tego jak 
równik jest pionowy, pochyły, lub równoległy do pozio” 
mu tego mieysca. (patrz Jeogr. J. Śniadeckiego k. 84). 


W GE 
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Sposoby oznaczania rozmaitych punktów na po- 
wićrzchni ziemi. 


ZY ) A 


XXI. Figura ziemi. Długość i szerokość mieysca oznaczają jeg? 
— położenie na powierzchni ziemi. 


Żeby wiedzieć czyli ziemia jest kulą doskonałą albo nie 
należy porównać między sobą długości łuków zawierających 
tęż samę liczbę stopni i mierzonych w różnych częściach 
powićrzchni ziemskiey. Rozmiary te, z wielkim kosztem 
w wielu juź uskutecznione krajach , dały poznać, że zie” 
mia jest ellipsoidą spłaszczoną przy biegunach a wydętą 
przy równiku (*). Różnica między osią większą i mniey” 
szą ellpsoidy rozdzielona przez oś większą daje spłaszcze” 
nie ziemi (applatissement de la terre). Spłaszczenie wy” 
ciągnione z łuku mierzonego na równiku przez PP. ou” 
guer i Lacondamine , i z łuku mierzonego we Francy! 


przez Mechain i Delambre jest Zo8 8.65 G5* Wymiary też sa” 


me dały na wielkość promienia ziemskiego 


na równiku 6576g84"*'—=1454,8 
na biegunie 6556524 —=1450,1 


| mil fran, (lieues communes) 








(*) Patrz Jeogr. J. Sniadeckiego, tudzież Delambre Traitć d'4* 
stronomie 'Ł. Jl, k, 512, 


" 
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Wielkość promienia średnia w szerokości 45% wynosi: 
6566745." = 1452,4 mil francuz. (*. Inne wymiary łu- 
ków porównywane z sobą dają na spłaszczenie zićmi war- 
tość jedne większą drugie mnićyszą od wyżćy wymienio- 
ney, eo pokazuje, że figura ziemi nie jest doskonałą po- 
wićrzchnią z obrotu ellipsy powstałą. Lecz wymiary wszy- 
stkie dają zawsze na spłaszczenie ziemi ilość tak małą, 
że ją w wielu zagadnieniach astronomicznych i we wszy- 
stkich jeograficznych za doskonałą kulę bez znacznego błę- 
du uważać można. I tak: na kuli blizko 12 cali promie- 
nia mającćy, chcąc wydać figurę ziemi, należałoby zrobić 
promień przy biegunie krótszy od promienia równikowe- 
go o pół linii, ilość którą dokładnie oznaczyć bardzo jest 
trudno. Dla tego w robieniu kul sztucznych wyobrażają 
cych ziemię , spłaszczenie zupełnie się opuszcza, tak jak 
się opuszcza w rachunkach na morzu gdzie wszystkie sto- 
pnie szęrokości uważają się za równe , gdyż różnica wy- 
padająca z tego błędu jest bardzo małą i niknie między 
innćmi błędami, które w podobnych robotach są nieuchron- 
ne. Nie wchodząc tu w naukę robienia kart jeograficz- 
nych, zastanówmy się tytko nad sposobami astronomieznemi 
oznaczenia położenia mieysca na kuli ziemskiey. (chcąc 
wiedzieć na ziemi położenie jakiego mieysca, znać potrzę- 
ba równoleźnik tego mieysca, i punkt równoleźnika na 
którym się to mieysce zńayduje. Równoleźnik łatwo się 
wynaydzie przez obserwacyą szerokości mieysca sposoba- 
mi wyżćy podanćmi; nadto wysokość południkowa jakiey- 
kolwiek gwiazdy znanćy co do zboczenia, da nam tę szero- 
kość, Dla znalezienią punktu na tym rownoleźniku trze- 
ba wiedzieć kąt jaki czyni południk tego mieysca z połu- 
dnikiem znanym. Do tego potrzeba obrać południk ja- 
kiego mieysca, 'od któregobyśmy kąty, jakie z nim robią in- 
ne południki, rachować mogli. 'Tak obrany południk na- 
zywa się południkiem pićrwszym (premier mćridien). O- 


branie południka za pićrwszy jest dowolne, francuzi pro- 














(*) Astronomie phys. de Biot T„], k. 171, 
i 
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5 wadzą go przez obserwatoryum Paryskie, Anglicy przeć 
obserwatoryum w Greenwich. Poprowadźmy. myślą poł 
dniki przez rozmaite punkta jednego równoleźnika, połu* 
dniki te zrobią różne kąty z południkiem pićrwszym ;? 
każdy punkt równoleżnika będzie rozróżniony od innych 
przez kąt, jaki jego południk robi z południkiem pićr* 
wszym. Kąt ten między południkiem pićrwszym a połu* 

dnikiem mieysea zawarty, nazywa się długością mieyscó 
(longitude du lieu), miarą tego kąta jest łuk równika mię* 
dzy południkami zajęty.. Długość jest wschodnia lub za* 
chodnia, podług tego jak mieysce jest położone na wschód 
lub na zachód względem południka pićrwszego. 


XXII. Różnica w rachubie czasu na rozmaitych mieyscach jest 
właśnie różnicą w dlugości tychże mieysc. Jióżne sposoby 
wynalezienia długości mieysca. JFynalezienie czasu na mó* 
ment abserwacyi. Róśnica w długości i szerokości dwóch mieysć 
daje poznać odległość tychże mieysc od siebie w łuku i w mia* 
rach podłuźnych. 


Ponieważ łuk równika wyrazjliśmy przez cząs, więc 
i długość jeograficzna także Ażżę w wyrazić możemy , 
licząc 15% łuku na jednę godzinę gwiazdową. Jeżeli wszy- 
scy mieszkańcy ziemi liczą czas od przeyścia tćyże sa- 
mćy gwiazdy przez południk, widoczna jest że mieszkań- 
cy mający różna długość, różną też mieć będą rachubę 
czasu; i tak mieszkańcy położeni na wschód względem po- 
łudnika pićrwszego o 15%,. będą mieć przechód jednóyże 
gwiazdy przez południk o godzinę wcześniey; położeni 0 159% 
na zachód, o godzinę poźnićy, niżeli mieszkańcy pod po- 
łudnikiem pićrwszym, i różnica w rachubie czasu daje ró- 
żnicę w długości jeograficzney mieysc. 

Gdybyśmy więc mieli jaki fenomen 'na niębie momen- 
talny i jednocześny dla różnych mieszkańców ziemi, ró- 
Żnica między czasami tego fenomenu rachowanemi w roz- 
maitych mieyscach, dałaby ich różnicę w długości. Feno- 
menami takiemi są zaćmienia xiężyca ziemskiego i xięży- 
ców Jowiszowych. Zaćmienia słońca i zakrycia gwiazd przeź 
xiężyc (occultations) nie są wprawdzie fenomenami jedno- 
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cześnemi, ale Astronomowie umieją z nich wyciągnąć czas 
fenomenu jednocześnego, i ztąd tego gatunku zaćmienia 
lepićy jeszcze niż pićrwsze do wy sabcietóx długości słu- 
żyć mogą ; sposoby te wyłożymy wtenczas kiedy poznamy 

legi słońca i xiężyca. Obserwacya odległości gwiazd od 
Xiężyca służy także do znalezienia długości jeograficzney. 

Odległość xiężyca od gwiazd ciągle się aGiuienik. i ta od- 
miana w stosunku do czasu jest dosyć znaczną; daymy 
Że w Wilnie obserwowaliśmy dokładnie odległość xięży- 
cą od jakićy gwiazdy znakomitćy, i oGzdaszyłiimy czas 
tćy obserwacyi ; jeżeli zkądkolwiek wiemy jaki jest czas 
w Paryżu, kiedy odległość xiężyca od tćy gwiazdy jest 
właśnie taka, jakąśmy znaleźli, wyciągniemy łatwo ró- 
Żhicę w długości między Wilnem a Paryżem. Dla tego 
to odległości xiężyca od słońca i gwiazd znacznieyszych, 
rachowane są w kalendarzach astronomicznych co sześć 
lub co trzy godzin. W kalendarzach francuzkich (Con- 
noissanse des tems) rachuba ta jest na południk paryzki, 
w angielskich (Waużicał „flmanac) na południk obserwa- 
toryaum w Greenwich. We wszystkich tych sposobach 
naywaźnieyszą jest rzeczą znać dokładnie w momencie ob- 
serwacyi czas jaki się powinien liczyć pod tym południ- 
kiem na którym się znaydujemy. Łatwo tego dóydziemy 
mając znaną szćrokość mieysca, i zboczenie słońca lub ja- 
kićy gwiazdy znanćy. Obserwując bowiem odległość od 
zenit tćy gwiazdy; to jest ZS, (fig. 20), w tróykącie ZPS 
będziemy mieć trzy boki znane, a więc znaydziemy kąt 
ZPS (). Kalendarze astronomiczne dają wznoszenie się 
proste gwiazd czyli czas o którym gwiazda jaka przecho- 
dzi przez południk; jeżeli ten czas wyrazimy przez r, a 
kąt godziuny ZPS zamieniony na czas przez ż, będzie 
ra=żł czas jaki zegar wskazywać powinien w czasie ob- 
serwacyi wysokości gwiazdy. I tak niech będzie: «4 K =409, 





(*) Kąt ten wynaydzie się ze zrównania 


- wst ZA= WE SDE (a 456 — o) wt 3 (a FA 9) b) (Tryg. kul, kar, AC 
wst © wst 6 
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15. 0'—=35. 1. 0= wznoszeniu się. prostemu gwiazdy Ń 
wyrachowany na moment obserwacyi z tróykąta ZPS kąt 
P=16=13. 4. Uważając tedy gwiazdę ku stronie za” 
chodniey od południka, czas gwiazdowy na moment kie- 
dy odległość gwiazdy od zenit była ZS, wyrazi się przeż 
AK--KPZ=38.1.--18.4 49.5. różnica między tym 
czasem, a czasem zegarowym jest własnie zrównaniem i 
„poprawą czasu zegarowego. 

Zmając szerokość jeograficzną i różnicę w długości 
dwóch mieysc na powićrzchni ziemi, łatwo można rachoś 
wać ich odległość od siebie. 1 tak niach Ai B (fig. 22) 
będą te dwa mieysca, „48 jest łuk koła wielkiego wy” 
rażający ich naykrótszą odległość, w tróykącie „4/P.B gdzie 
P jest bieganem równika, będą znane .4P i PB, jako 
dopełnienia szerokości, i kąt -4PB, który jest różnicą 
w długości: ztąd otrzymamy łuk 24B zapomocą analogii 
Nepera lub zrównania (m) (Vryg. kul. k, 25). Łuk ten 
w stopniach zamienia się na miary podłużne i wypadek 


daje odległość punktu .4 od B w milach lub metrach. 


XXIII. Bieg dzienny nieba może się wytłumaczyć przez bieg wi- 
rowy ziemi. MFenomena dowodzące biegi wirowego żlemi. 


Nim porzucimy naukę o ziemi zwróćmy jeszcze uwagę 
na ten powszechny ciał niebieskich obrót około ziemi 
w przeciągu 24 godzin. (Gdyby ziemia, którą dotąd uwa- 
żalismy w spoczynku, była obdarzoną ruchem w stronę 
przeciwną obrótowi dziennemu gwiazd, to jest od ząchodu 
na wschód , wtenczas widoczna jest Że całe niebo zda- 
wałoby się obracać od wschodu na zachód. Obrót więc. 
tón dzienny ciał niebieskich możemy równie wytłumaczyć 
przez ruch całego nieba jak i przez bieg ziemi około swo- 
jóy osi w stronę przeciwną, (Jeog. J. Śniadeckiego k. 62). 
Nie jest że prościćcy i łatwićy poymować ruch ziemi, któ- 
ra jakeśmy poznali jest tylko punktem w przestrzeni świa- 
ta, a niżeli ten bieg przypisywać ciałóm w nieskończonćy 
prawie odległości od nas położonym? Odmiana wielko- 
ści pozornćy rozmaitych gwiazd pokazuje że te raz są bliższe 


r 
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drugi raz Rólc od ziemi. Tarcze słońca, xiężyca, pla- 
net i komet uważane przez '«eleskopy, pokazują się więk- 


szę, gdy tym czasem gwiazdy przez naymocnieysze Tele- 


skopy widziane , nie pokazują się jak tylko w kształcie 
punktu bez znacznego rozmiaru, co dowodzi, że gwiazdy 
stałe bez porównania dalćy są położone niż słońce, księ- 
Życ, planety i komety, a ztąd sądzić wypada że wszyst- 
kie ciała niebieskie chociaż je na powićrzókia jednóyże 
mieścimy kuli, są rzeczywiście w bardzo różnćy od sie- 
bie odległości. Ciała te tak po przestrzeni świata w ró- 
Żnych i tak wielkich od siebie odległościach rozrzucone, mu- 
szą w przypuszczeniu biegu nieba opisywać rozmaite ko- 
ła, z taką kaźde szybkością, aby w przeciągu 24 godzin 
obrót ten ukończyć, Możnaż rozsądnie przypuścić tę szcze- 
gólną szybkości kombinacyą , i naginać, Że tak powiem, 
umysł do pojęcia sposobem trudnym i zawikłanym feno- 
menu, który przez bieg ziemi z taką się łatwością i pro- 
stotą poymuje Wszelki ruch niedaje się ucznć, tylko 
porównywając go z innemi ciałami ruchu tego pozbawio- 
nemi, i dla tego pozorny spoczynek ziemi nie dowodzi 
wcale, żę ziemia rzeczywiście jest nieruchomą. Zostając 
na powićrzchni ziemi, podlegli razem z powietrzem spól- 
nemu biegowi,, biegu tego nie czujemy, ale bieg ten wi- 
docznie pokazują ciała niebieskie zdające się  biedz 
w stronę przeciwną, tak jak biegą brzegi ziemi dla pły- 
nącego okrętem. Wiele moglibyśmy przytoczyć przykła- 
dów pozornego ruchu i spoczynku które oko widzi, gdy 
tym czasem rozwaga głębsza oczywiście hłąd swiadectwa 
zmysłów wyjawia ; ale te przykłady powszechnie są znajome. 

Jeżeli ziemia ma bieg wirowy, cząstki jćy dla siły od- 
środkowóy większey na równiku niź pod biegunami, powin- 
ny tak się ułożyć, iżby promień ziemi przy równiku, gdzie 
ciężkość ciał zmnieysza się przez siłę odśrodkową, był więk- 
szym 0d promienia przy biegunie; ziemia tedy, przypu- 
szczając bieg wirowy, powinna bydź spłaszczoną przy bie- 
gunach, a wydętą przy równiku. Spłaszezenie więc zie- 
mi odkryte przez dokładne wymacy dowodzi jćy biegu 
wirowego, 


- 
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Bieg ten okazuje się jeszcze przez zboczenie z kierun* 
ku pionowego ciał spadający<h z wielkich wysokości. Za- 
wieśmy u wierzchołka wysokićy wieży ciężar na nici, 
ciężar ten na ziemi wskaże punkt, który jest końcem li- 
nii wierzchołkowćy przechodzącey przez punkt zawie* 
szenia: zaznaczmy dobrze to mieysce, i podniosłszy w gó" 
rę ciężar, spusćmy go potóm z mieysca zawieszenia nici. 
Jeśli ziemia jest nieruchomą, ciężar spadnie po linii wierz 
chołkowćy na punkt zaznaczony, lecz jeśli ziemia ma bieg 
wirowy, ciało będące a góry mając w momencie spuszcze- 
nia szybkość większą niżeli spod wieży, gdyż jest dalćy 
oddalone od osi kręcenia się, spadać będzie w kierunku 
złożonym z kierunku poziomego, i kierunku ciężkości; 
trafić więc powinno nieco na wschód od punktu nazna- 
czonego. Doświadczenia te były probowane w Bolonii 
przez P. Gugliemini, w Niemczech przez P. Fenzenber- 
ga, w Hollandyi przez PP. Breda i Heyneberger, i cho- 
ciaź te doświadczenia nie zupełnie tę samę dają wartość 
oddalenia się jaka była rachowaną podłag praw Mecha- 
niki na różną wysokość i szerokość jeograficzną, wypad- 
ki jednak wszystkie mówią za biegiem ziemi. 

Opuszczamy wiele innych dowodów biegu dziennego 
ziemi powszechnie dzis przez Astronamów przyjętego. 
W ciągu dalszym tćóy nauki napotkamy fenomena, które 
przez biegi ziemi innego rodzaju łatwo się tłumaczą; in- 
ne znowu , które uważając ziemię za nieruchomą , żadną 
miarą pojętemi bydź nie mogą. . 
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Łamanie się promieni światła w atmosferze 


czyli Refrakcya. ns. Xy.yo) — 


7 7 





XXIV. Co jest refrakcya w ogólności, Prawa jakim podlega pro- 


mień światła wpadając do środka gęstości różnćy. MWypro** 


wadzenie zrównania na refrakcyą przez funkcyą kąta złama: 
nego , kiedy środek łamiący jest jednostaynćy wszędzie gę- 
Stości. 
Wiemy że światło przechodząc ze środka gęstości pe- 
wnćy do środka innćy gęstości, odmienia swóy kierunek. 
I tak wyobraźmy sobie (fig. 25) płasżczyznę _.4B, oddziela- 
Jącą nam środek rzadszy od środka gęstszego znaydują- 
cego się pod płaszczyzną „45. Promień: DC natrafiwszy 
na środek gęstszy w punkcie C, odmieni swóy pićrwszy 
kierunek DCE na kierunek CŁG , zbliżając się do linii 
ZCM pionowćy do płaszczyzny -4B. W ogólności pro- 
mienie światła wpadając ze środka rzadszego do gęstszego 
łamią się do linii pionowćy, przeciwnie zaś oddalają się 
od tćóy linii jeżeli przechodzą ze środka gęstszego do rzad- 
szego. Kąt promienia wpadającego z pionową do powićrz- 
chni środka gęstszego w punkcie wpadnienia, zowie się 
kątem wpadaria (angle d'incidence), kąt promienia zła- 
manego z tą samą piohową, zowie się kątem złamanym 
(angle rompu); różnica zaś między temi dwóma kątami, 
zowie się kątem złamania (angle de rófraction). I tak kąt 
DCZ jest kątem wpadania, kąt FCZ jest to kąt złamany, 
a kąt PCD jest kątem złamania, czyli ilością refracyi, 
Po Ptolemeuszu, którego optyka była zaginęła, Snelliusz 
i Karteziusz naypierwsi postrzegli, iż zachodził stosunek 
stały między wstawą kąta wpadania DCZ, a wstawą ką- 
ta złamanego FCZ. Stosunek ten jest $ kiedy promień 
przechodzi z.powietrza do wody, jest zaś Ź jesli przecho- 
dzi z powietrza do szkła. : 
Skutek ten łamania się promieni światła zależy od at- 


9 
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trakcyi proporcyonalnćy gęstości środków. Jakoż bieg pro” 


mienia CK można uważać jako wypadkowy z dwóch szyb” 


kości składających, z jednćy w kierunku CH równole” 
głym do płaszczyzny .4B , 1 z drugićy w kierunku cN 
pionowym do tćy płaszczyzny. Szybkość w tym drugim 


kierunku przyśpieszoną jest przez attrakcyą środka gęst* 


szego wtenczas właśnie, kiedy promień wpadający doty” 
ka się tego środka, i staje się równą CH , ztąd kierunek 
promienia wypadkowy zamienia się na C£Ł. Ponieważ po” 
dług doświadczeń wstawa kąta wpadania do ws.awy kąta 
złamanego jest w stosunku statecznym, nazywając więć 
ten stosunek przez nz będzie: 


__wst ZOD_ wst(ZCFEFCD). wst(V--7r) 


n= wstZiE” wsLŻCź  .,  wst/M 
gdzie N==ZCH, a r=FCD ź 


wst.V, dost » -- wstr. dost N 
wst/V | 


—-— 
—— 


— dost r + wstr.dosty /V. 


Kładąc w tóćm zrównaniu za dost r, iwstz, ich wyra- 
żenia przez styż. otrzymamy: 
—sty ł astyłr 
na SOSNA PZ EETWÓŃN 
1+-styir 1+-sty'żr 
Zkąd : gro 


Sty” 4» — 253 a Nam > 





Dopełniając kwadratu i wyciągając ian, wypadnie 


dosty/W /Ę —n , dosty*M 


Z Poj / PZL Ly 
Styż7 1-7 a" (1a) 
Ponieważ wartość na sty 4 7 nie może rosnąć nieskończenie, 
i ta wartość zmnieyszać się musi kiedy siękąt /.V zmnieysza, 
czyli kiedy rośnie dosty/V, wypada przeto że w wyrażeniu 


za 
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otrzymanóm nie można brać sammy dwóch wyrazów, z któ- 
rych każdy stać się może bardzo wielkim, alenależy wziąć 
ich różnicę; z dwóch więc znaków przy pierwiastku bę- 
dących, znak tylko odjemny przyjętyn m bydź może, Nad- 
to rozwijając na szereg wyrażenie oku mieć bę- 
dziemy : 


dosty 2V | a dosty W 
Styż i REJ —(1-+(1—n') sty Y)* KEY. 





daty _ do la-Pa za)syN+" (aw) sty N+>it a.) 














„ Sty ZV t 
= |E6 0 —P40= 0 pH ŁA] 
—1(n—1) a rtł.i(— 1) — sty” +1 t. d., 


Wyrażenie więc na refrakcyą jest w Zdoć pod tym 
kształtem : 


Styi r=sty N-| Bsty' V-- Cc nę: N+i t. d. 


Za pomocą tego zrównania gdzie 4, B, C są Tunkeyami 
ilosci z» moglibyśmy rachować refrakcyą na kazdą wielkość 
kąta złamanego. Szereg ten mógłby służyć na rachowanie 
refrakcyi atmosferycznćy, gdyby atmosfera ziemska zakoń- 
czona była płaszczyzną i gdyby jednostaynćy wszędzie by- 
ła gęstości. 

Skutki łamania się światła bardzo już dobrze Ptolo- 
meuszowi znajome były, jakoż na początku dziewiętna- 
stego wieku Delambre z optyki jego w bibliotece znale- 
zionćy, krótką treść czytał instytutowi francuzkiemau, gdzie 
powiada, że Ptolemeusz dokładną posiadał wiadomość 0 
Am. atmosferycznych , i dalóy w tóm postąpił jak 
TychóP sscpler i inni Astronomowie przed Kassynim; że 
równie dokładnie znał, jak znają dzisiay , łamanie się pro- 
mieni wpadających z powietrza do wody i szkła, podaje 
nawet tablice takowego łamania się na wszystkie katy 
wpadania, co dziesięć stopni wyrachowane, zgadzające się 
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prawie z tablicami jakie z doświadczeń Newtona wy” 


padają. 


XXV. Refrakcya atmosferyczna. Cała linija promienia łamiące- 
go sę w Atmosferze leży na płaszczyźnie kolia wierzchołko- | 
wego. * 


Ziemia oblana jest ze wszystkich stron powietrzem roz- 
ciągającćm się do pewnćy wysokości, które tym jest gęst- 
sze im się bliżćy ziemi znayduje, tak dalece że wynosząc. 
się coraz bardzićy nad powierzchnią ziemi, gęstość powie- 
trza zmnieysza się, nareszcie niknie , lub staje się wcale 
nieznaczną. Promienie światła idąc odgwiazd do oka na- 
szego, wpadają na wszystkie te stopnie i odmiany atmosfe- 
ry, i przechodząc zawsze ze środka rzadszego do gęstszego0, 
łamią się, i tak złamane, przyszędłszy do PA odmieniają 
koniecznie ciał niebieskich położenie. Ponieważ spłaszcze- 
nie ziemi jakeśmy widzieli jest bardzo małe, możemy prze-- 
to uważać figurę ziemi i atmosfery ją otaczającćy za kuli- 
stą. Atmosfera ta składa się z warst współśrodkowych, któ- 
rych gęstość zmnieysza się w miarę ich oddaleniasię od 
ziemi. Promień od gwiazdy idący natrafiając na warsty 
powietrza coraz większey gęstości, coraz się bardzićy łamie, 
tak Że kierunek tego promienia, wezasie kiedy ostatnią 
przebywa warstę, robi z kierunkiem linii od oka do gwia- 
zdy wiedzionćy kąt który się refrakcyą nazywa. | 

Pomyślmy sobie koło wierzchołkowe przechodzące przez 
gwiazdę jaką i przez oko obserwatora, przerzynające zie- 
mię i warsty atmosiery na dwie równe połowy. Idące po 
tóm kole od gwazdy promienie prźechodżąc przez atmo- 
sferę z płaszczyzny tego koła nie zeydą, gdyż niema przy- 
czyny dla czegoby w jednę raczćy niź w drugą zbaczać 
miały stronę; i jeden ztych promieni trafi na oko obser- 
watora na tćy płaszczyznie będące. Ziąd wypada że gały 
skutek refrakcyi odbywa się na kole wierzchołkowónff czyli 
że refrakcya odmieniając wysokość gwiazd nie sprowadza 
ich z koła wierzchołkowego ; wznoszenie się więc proste 
gwiazd w czasie ich przeyścia przez południk; i poziomo- 
łuk w jakićmkolwiek bądź położeniu, żadnćy z przyczyny 
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refrakcyi nie ulegają odmianie. Nadto, ponieważ wstawa 
kąta złamanego rośnie razem ze wstawą kąta wpadania za- 
chowując zawsze tenże sam stosunek, wypada stąd że ró- 
Źnica. między kątem wpadaniai kątem złamanym jest tym 
większa , im kąt wpadania jest większy, i wzajemnie. Ze 
zaś w refrakcyi atmosferyczney dla małćy rozległeści at- 
- mosfery, kąty wpadania nie wiele się różnią od kąta mię- 
dzy linią wierzchołkową a promieniami wpadającemi, oraz 
rosną i zmnieyszają się razem z odległością gwiazdy od 
zenit; refrakcya więc powiększać się musi idące od zenit ku 
poziomowi ; gdzie staje się naywiększą, przeciwnie u zenit 
refrakcya jest Żadna, gdyż promień światła wpadająe pio- 
nowo do powier zchni warst atmosferycznych, kierunku swe- 
go nięzmienia. Prawdy te wypadną nam jeszcze ze zró- 
wnania wyrażającego relrakcyą przez funkcyą odległości 
gwiazdy od zenit jak to wkrótce widzieć będziemy. 

Promień światła przebywając atmosferę ziemską, którą 
uważać można jaśo złożoną z nieskończonćy liczby warst 
różnćy gęstości, w kaźdym punkcie drogi kierunek swóy 
odmienia; i tym sposobem formuje liniją krzywą, krórćy 
styczna prowadzona przy weyściu promienia do oka jest 
właśnie kierankiem, podług którego przedmiot widzimy, 
Chcąc” poznać liniją krzywą po którćy rzucona cząstka 
światła przechodzi przez atmosferę, potrzeba wiedzieć pra- 
wo podług którego odmienia się gęstość atmosfery. Nim 
 przyydziemy do zrównań dających nam na każdą wyso- 
kość ilość ,ręfrakcyi, wyłożźmy pićrwićy sposoby jakiemi 
się dechódzi rófrakóra przez obserw CJ » na jakąkolwiek 
wysokość ciała niebieskiego. 


XXYI. Sposoby dochodzenia ilości refrakcyi: naprzód przez ob- 


serwacyą wysokości gwiazdy i jóy poziomoiuku lub kąta * - 


godzinnego; powtóre przez obserwacye gwiazd kołobieguno- 
wych. 


Dawnićy kiedy wymiar czasu niemógł bydź robionym 
ztaką jak dzisiay dokładnością, szukano, ilości refrakcyi 
przez obser wacyą poziomołuku czyli kąta Z (figu20), któ- 
W służył do rozw iązamia tr óykąta PZS, i oznaczenia praw- 
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dziwćy wysokości gwiazdy. Kąt ten PZS nićpodlega sku- 
tkóm refrakcyi, ponieważ mieysce prawdziwe i pozorne 
znayduje się na tóm samóm kole wierzchołkowóm ZŚ. 
W troykącie PZS mając na moment dany znane boki PZ 
i PS, z kątem Z jednemu z nich przeciwległym , łatwo 
otrzymamy łuk ZS (*) dopełnienie prawdziwóćy wysoko” 
ści gwiazdy, która porównana z wysokością obserwowa- 
ną w tymże samym czasie co i poziomołuk daje ilość re- 
frakcyr. 

Za pomocą kątów 'godzinnych dokładnićy można ozna- 
czyć ilość refrakcyi, gdyż obserwacya tyeh kątów z wię- 
kszą może bydź zrobiona dokładnością niź obserwacya po- 
ziomołuku. W tróykącie ZS (fig. 20) mając znaną PZ 
odległość bieguna od zenit i PS odległość słońca lub 
gwiazdy od bieguna północnego świata, wynaydziemy na 
pewny moment, za pomocą kąta godzinnego, który nam ze- 
gar oznaczy, bok trzeci ZS. lok ten może się otrzyńhać 
za pomocą analogii Nepera i zrównania pićrwszego głó- 
wnego , albo wprost ze zrównania fundamentalnego, wpro- 
wadzając w to zrównanie kąt posiłkowy sposobem w try- 
gonometryi kulistćy wyłóżonym. Otrzymana tym sposo- 
bem wartość na ZS prawdziwa, porównana z wartością 
wypadającą ze zrobionóy w tymże momencie. obserwacyi 
wysokości gwiazdy , daje różnicę która jest ilością refra- 
_kcyi. Uważaliśmy tu PZ i PS jako ilości prawdziwe nie- 
zawisłe od refrakcyi,tym czasem obserwowane położenie 
bieguna świata i zboczenie gwiazdy odmienione są przez 
refrakcyą, jeżeli jednak oznaczyliśmy zboczenie gwiazdy 
wtenczas kiedy się blizko zenit znayduje , ilość błędu jest 
małą w porównaniu szukanych refrakcyi większych. i po 
wynalezięniu prawa refrakcyi może bydź oceniona. 











(*) Rozwiązując tróykąt ZPS potrzeba naprzód wynaleść kąt $ 
przez zrównanie pićrwsze głowne, a poióm wynayduje się bok 
2 przez analogiją Nepera 4 

dost 1 (Z + 85) 
Sty ! ZS=$Sty.! (PS doc Z Ń moblkócć 
NARZ REJ dost ; (£ — 5) 


i 
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W wyłożonym tu sposobie kąt godzinny wyraża się 
przez czas upłyniony po przeyściu gwiazdy przez połu- 
dnik, do obserwacyi więe tego przeyścia mieć potrzeba 
dofładnie staw ioną lunetę poładnikową. Zamiast obser- 
wacyl przez lunetę południkową można do tego celu u- 
żyć wysokości gwiazdy jakićy, którćy zboczenie prawdzi- 
we, jestznane kilku godzinami przed przeyściem przez po- 
łudnik i w tyleż po jćy przeyściu, kiedy do tóyże samćy 
znowu przychodzi wysokości, będziemy ztąd mieć dwa 
tróykąty PZS i PZS' (fig. 20) z jednćy i z drugićy stro- 
ny południka PZ, w kaźdym z nich znany jest bok wy- 
rażający odległość gwiazdy od bieguna, bok PZ, i kąt 
godzinny , jako równy połowie czasu między dwiema ob= 
serwacyami upłynionego. WWyrachować więc możemy od- 
ległośćsgwiazdy pd wićrzchołka, a ztąd zurółaś Oby wy- 
sokość prawdziwą, która daymy wynosi 8*.54 gdy tym 
czasem wysokość obserwowana na tenże sam moment, wy- 
pada stopni g; wniesiemy więc ztąd, Że gwiazda znaydu- 
jąca się w odległości pozornćy g? stopni od poziomu, pod- 
niesiona jest o minut 6, pzy że refrakcya na wysokość 
9 w ynosi sześć minnt. 

Jest jeszcze inny sposób otrzymania ilości refrakcyi na 
pewną wysokość hez użycia kąta godzinnego. Sposób ten za- 
leży na obserwacyi gwiazdy kołobiegunowćy, która w przey- 
ściu wyźższóm przez południk R zechodzi przez zenit mieysca 
albo bardzo blizko zenit, i która potóm we 12 godzin 
przechodzi przez południk pod biegunem. W przeyściu 
wyższóm tćy gwiazdy, ponieważ refrakcya u zenit jest 
Żadna, znaydujemy odległość gwiazdy od hieguna z re- 
frakcyą tylko wysokości bieguna, w przeyściu zaś niż- 
szem, gwiazda przechodząc przez południk pod biegunem, 
i znaydując się blizko poziomu, znacznie 'jest przez re- 
frakcyą podniesiona; odległość więc jćy od bieguna bę- 
dzie znacznie mnieysza niź w obserwacyi przeyścia wyż- 
szego, 1 różnica tych dwóch odległości będzie blizko ró- 
wna Penkc> gwiazdy na tę wysożows. 
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XXVII. Przypusz czenie Kassyniego i z niego wyciągnione zrówna* 
nie na refrakcyą. Źrównanie Bradleja. 


Za pomocą wyłożonych tu sposobów możemy przez ob- 
serwacyą „otrzymać ilość refrakcyi na pewne wysokości; 
lecz żeby te wypadki poprawić , bo jakeśmy widzieli re- 
frakcye. otrzymane nie są zupełnie dokładne, i żeby mieć 
zrównanie dające nam relrakcyą na każdą wysokość gwiaz- 
dy, potrzeba poznać prawo podług jakiego za odmiana wy- 
sokości odmienia się refrakcya. Oddawna już uczeni nad 
ułożeniem tablic refrakcyi pracują; obaczmy jak się to 
im udało, i na czóm trudność tego dzieła zawisła, 

"Tycho nważając że wysokość równika wyprowadzona 
z obserwacyi wysokości słońca w czasie przesilenia jaio 
go i zimowego, nie była zupełnćm dopełnieniem do go? 
wysokości bieguna wyciągnionćy z obserwacyi gwiazdy 
biegunowćy, pr obował oznaczyć refrakcyą na każdą odle- 
śłość od zenit. Tablice jego nie mają żadnćy formuły, re- 
frakcya pozioma jest 54, na 45% nie wynosi więcćy jak 
5, a dalóy od poziomu zupełnie niknie. 

Kassyni przypuszczając Że atmosfera otaczająca ziemię 
jest równćy wszędzie gęstości , wyprowadził z obserwa- 
cyi że w tćm przypuszezeniu wysokość jóy 2000 sążni wy- 
nosić powinna; przypuszczenie to dosyć dobrze zgadza się 
z obse+wacyami. Niech będzie CO (fig. 24) promień zie- 
mi, OB' wysokość atmosfery, CB=GB' promień osta- 
tnićy warsty atmosfery , 2) gwiazda widziana na poziomie. 
mićyscą O gdzie się Sbesrużcja robi. Mieysce 0) gdzie 
się gwiazda pokazuje jest tylko jęy mićyscem pozornćm, 
gwiazdi bowiem rzetelnie znayduje się niżćy np. w pun- 
"kcie 4. Kąt ABE jaki robi promień idący od gwiaz- 
dy z pionową 3 jest kątem wpadania; kąt zaś D BE jest 
kątem złamanym. Podług tego więc eośmy wyżey mówili 


_ wst4BE _ ws(DBE-+- R) __wst(0BC--R) 
,wstDł WstUBhŁ- o o Wst sLOBO 


= dost R -— wst /ł. dosty OBG 
n=dostR-Hwst/f.styu .... (1) 
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R jest refrakcyą poziomą, kąt zaś u równy jest. OCB—= 
'Z0D—EBD= odległości zenit Z od zenit Ź. 
Weźmy teraz pod uwagę bieg innego promienia FG 
łamiącego się w punkcie S$, tak że gwiazda daje się wi- 
dzieć w kierunku 4GO; FGI jest kątem wpadania , kąt 
zaś HGI jestto kąt złamany. 


_wst(HGI-r)__ wst(y 1-7) 
27 wstHGl o wsty 


— 


/ 


CG__wst COG 
CO" wstOGC 
„„_ CO co _Co 
wst OGC= f wstCOG = gg st G0Z= Lg st N= ==wsty 


wsty= wst (BO wst/V= dostuwst.N.... (2) 
Włóżmy w zrównanie Ę 
wst (7 ++r)=nwsty 
zą a i wsty ich wartości dane przez zrównanić (1) i (2) 
wst (7 + r) =(dost R-H wst Rsty u) dost u wst /V 
| = (dost R dostu--wst R wstu) wst /V 
wst(y +-r)=dost (u— R) wst./V.... (5) 


Zę zrównań (2) i (3) jeżeli w nich są dane Ri V otrzy- 
malibyśmy » ezyli refrakcya na odległość od 'zenit N 
gdybyśmy znali kąt u. Kąt ten wynayduje się z danych 
przez obserwacyą dwóch refrakcyy, jak to poźnićy zoba- 
czymy. Mając u, odległość od zenit JZV, i refrakcyą po- 
ziomą Z wynalezlibyśmy. naprzód y--r. 


G:FN=J=r. 


7 jest wiadome ze zrównania (2). 
Zrównanie (5) daje nam wyrażenie refrakcyi przez wsta- 
wę, wyraźmy ją przez styczną 
10 
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RE „ wst (y +7) _ wst(y kar 47) __ 

iz wsty —— wst(y "377 37) 
wst (7 + 2r) dost 77 + dost (37) wstąr 
— wst (y Er) dost 7 — dost (7-+ 27) wst zr 


Dzielac licznik i mianownik przez wst ( J +-3r) dost if 
będzie 


Pty zrdosty OF: 7) 
Stąd 
sty 1 r.dosty (7 + pry=—— aż 
n=-L 


w 


wst R. sty dost R— 1 dost R —1 
= wst A.sty u + dost +1 


__ 2wst2 R.dost? /t.styu—2 wstep R 
— awstą R.dost; R. sty w 2 dost” -2dost iR 





Dzieląc licznik i mianownik przez wst. ; R. dostą R otrzy” 
mamy : 


| styw—styz R" stym— sty? R 
sty 3 r.dosty (7-Hzr)= Tayaepdtyi R= 


styn-> TR | 
ZM styzz— sty 3 72 | j 
PWR anzók i: 1--styusty; A 3 


1 Rsty(u—3 HR). 
Zatóm 
ŚR sty ir==sty 3 R. sty (u—3 R)sty(y-|-27)..... (a) 
Biorąc małe łuki za styczne i odpowiadające mamy : 
r=R. sty (u—3 R) sty (7--30):.++1222 (a') 


Żeby z ttgo zrównania można było otrzymać refrakcyą na 
wszelką odległość od zenit, potrzeba naprzód oznaczyć 
ilości stałe R i u, powtóre, trzeba y wyrazić przez fun 
kcyą M. Go się e ilości stałych, te mogą bydź otrzy” 


z 2 w w - 
PP aj Fo 
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mane tym porządkiem. Szakaymy podług sposobów wy- 
żćy padanych refrakcyi poziomćy i refrakcyi wysokośćł na 
pewną odległość od zenit równą /ZV; w żrównaniu przeto. 
(a) będąznane MV, Ri r, nieznanemi więc są tylko u i y; 
lecz że y-E1r małosię różni od ZY, położmy więc w zrów. 
(a) sty/V za sty(y zr), tym sposobem otrzymamy war- 
tość przybliżoną na u; z tą wartością weydźmy do zró- 
wnania (2) s | 

wsty= wst M dostu. 


rozwiązanie tego zrównania da nam wartość na y blizką 
prawdy. WWłóżmy tę wartość w zrównanie (a) i rozwiąż- 
my je znowu, a tak otrzymana wartosć na z mało się 
juź od prawdziwćy różnić będzie. Powtarzając ten ra- 
chunek póty póki wartości wypadające na u różnią się od 
siebie, przychodzimy nareszcie do wartosci na u zupełnie 
prawdziwóy. 

Deiambre przypuściwszy podług Kassyniego że R=32. 
20 a r=5, 28” na 80? odległości od zenit, i postępu- 
, Jąc sposobem tu opisanym znalazł 


NSZ rĄ, I 
kładąć w zrów. (a) za R iu zmalezione wartości otrzy- 
mamy : | 

r =56',7265 sty (y +- 31). 
Połóżmy 

N—(y+z3r)="x 

gdzie x jest ilością małą zależącą od refrakcyi r 

r =568'72065 sty (/V — x). 
Teorya zatóm Kassyniego prowadzi do zrównania, w któ- 
róm widzimy że refrakcya jest proporcyonalna ilości sta- 
łóy mnożonćy przez styczną odległości pozornóy od zenit, 
zmnieyszonćy ilością zmienną zależącą od wysokości gwiaz- 
dy i od refrakcyi , którćy szukamy. Formuła więc jaka 


z przypuszczenia Reeyueo wypada jest pod tym ksział- 
tem 
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£ =58',7265 sty (V— gr) 


=p sty (N—gr) 
gdzie p iq są ilości stałe które przez obserwacyą otrzy” 
mane bydź powinny, a naówczas zrównanie wyższe da 
nam refrakcyą na każdą odległość od zenit. Wartość n* 
q nie jest zupełnie ilością stałą, wyraża się bowiem prześ 
ilość stateczną mnożoną przez J(N,x), ale fankcya ta 


w ogólności mało się bardzo od jedności różni (Delambre 
Astronomie 'T. I k. 500). 


Mając kąt u łatwo jest znaleźć w przypuszczeniu Kas” 
syniego wysokość atmosfery : 


1—dostu  2wstIu wstłuw 


OB = sito u— szy R CIotu 
=styustyżu 


wst u 
dost 3 u 


O.B' =0,00061158 


gdzieśmy wzięli promień ziemski CO za jedność, biorąc 
ten promień równy 5271200 prętów paryzkich, otrzymamy: 


gdyż 2 wstą u= 


OB = 2000,4 pręt. 


Nie wątpliwą jest rzeczą Że atmosfera nasza dalćy się 
nierównie rozciąga niż 2,000 sążni, bo na wierzchoł- 
kach gór wyższych na które wstępowano, można było od- 
dychać, a wyniesienie się balonem P. Gay-Lussae było 
więcey niź na 5000 sąźni. Lecz uważając że powietrze 
jest płynem sprężystym, a ztąd Że jego gęstość w miarę 
oddalenia się od ziemi eoraz musi bydź mnieyszą, bydź 
może że skutek łamania się promieni światła w atmosfe- 
rze rzeczywistćy, jest taki sam jaki jest w atmosferze przy- 


puszczonćy przez Kassyniego. Jakoż zrównanie Kassy* 


niego bardzo dobrze refrakcye obserwowane wystawia. 
Przypuszczenie Kassyniego jest oczywiście błędne ale pro- 


wadzi do zrównań tych samych które poźnićy na wyna- 
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lezienie refrakcyi podane były, i dla tegośmy je tu wy- 
łożyli w sposobie analitycznym w jakim tę teoryą wy- 
stawił Delambre. 

Bradley podał formułę 


r =59' sty (N— Sr) 


zupełnie podobną do tóy jakąśmy wyciągnęli z przypu- 
szczenia Kassyniego, wyjąwszy że współczynnik ilości 7 
jest stały, gdy tym czasem współczynnik ten w zrówna- 
nia Kassyniego nie jest zupełnie ilością stałą. Szukając 
bowiem wyrażenia na 2 ze zrównania (3) podług sposobu 
danego w T.I Astron. Delambra znaydziemy: 1—=1,6081. r, 
nadto współczynnik ten 1,6081 powinien bydź mnożony 
przez ilość zależącą od wysokości gwiazdy jakeśmy to wy- 
Żey mówili, ilość ta będąc prawie równą jedności zę 
szezą się jeżeli gwiazda nie jest bardzo blizko poziomu , 
zrównanie pozostaje takie : 


r = 587265 sty (V — 1,6081. 7) 


XXVIJI. Zrównanie Simpsona przywieść się daje do kształtu 
zrównania Kassyniego; wyprowadzenie z niego łatwych do 
roźwiązania i dokładnych wzorów na refrakcyą. Jakim się 
sposobem oznaczają Ulości state w tych wzorach 2 i 


Simpson Boscowich i du Sejour podali wzór 


znw st [N = wst (ZV —zżr) 


który się do wzoru Kassyniego przywieść daje, i i z którego 
proste bardzo i łatwe do rozwiązania otrzymać można zró- 
wnania. 


Uczyńmy N=go* ; refrakcya wysokości » zamieni się 
na refrakcyą poziomą AR, ztąd 
m = wst (q09 — 72/1) = dost AR 
kładąc to wyrażenie na m w zrównanie ogólne mieć bę- 
dziemy : 
dost zR. wst V=wst (N—=nr) 





78 POCZĄTKI ASTRONOMII 


dost» RR— wst(N— nr) 
"7 - wst W 


wst N- wst(N— 3, 


1 dost» = rez: 


1— dost» RR—= wst V— wst (N— nr) 
wst ZY 
wst N— wst(V— nr) 
wst N-- wst(/V— zer) 
__dost3 : (2V— nr) wst ł mar 
wst 3 (2N—z7)dost ; zer 


sty*3 an R= 





= dosty;3 (2/X—zr) sty 3 ar a 
sty? nr =sty'3nRsty(N—anr)..... (b) 
Zwrównanie to jest zupełnie kształtu zrównania (2) biorą 
bowiem w nićm małe łuki za styczne i czyniąc 
zn=qa; Rsty ;nr=b 
mamy : 
r=asty (/V-—br) 


Staraymy się teraz w zrównaniu (b) odosobnić wyrazy za” 
wier ająoe w sobie refrakcyą r, tak iżbyśmy mogli tę ilość 
wyrazić przez funkcyą samych ilości znanych. 

Rozwijając sty(N—znr) w zrów. (b) otrzymamy. 


JA sty/V—sty? zr 
sty 3 za” =sty'4 kk ajęwyn oPRRYNI. 


sty + eny 1,77 sty N=sty'3 nR sty N—sty* 3 nRsty 3 nr 


R 
sty”3787 | ——— ZN | sty? 3 nr =sty an 


dosty ZN 


sty”3727"-|- dosrznR anrz=sty' 3 nBR 


dopełniając potęgi drugiey i wyciągając piericżastók mieć 
będziemy ; 
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sty r nr —=— dosty N sh (z dosty* N -Lsty*3 nR )* 


| 2dost' 3 ai dost' 3 ai 
ar — (-wstnR sty N)i—n$ 
jt ołóżmy 
styz = wst an Rsty IN. 
Zrównanie wyższe zamieni się na następujące 
dosty N" 


zdost j nR Gio) 


| sty pr — 
__dosty Vstysstyą « 
2 dost 3 z.ft 
__dosty Nwstz]R sty Nsty? © 
Ło, 2 dost. 3 zz bi 
__wstnfsty? © __ 2 wstz nR dostą złłsty? © 
- adostznk 2 dost znak 








styąnr=styznfistyząc r=MRstyąc 


Rachunek więc kończy się ostatecznie na tych dwóch zró- 
Wnaniach : 


stycr=wstnR sty/N. - tyooi r=Rstyąx...(8). 


Jeżeli N=go?, wypada z=go9, r=R. 

Kiedy gwiazda widziana jest pod poziomem, jak się to 
ha wyniosłych wydarza mieyscach, odległość jey od zenit 
Większa jest niż go”, stąd styz odjemna 


1>90% ł1>45, styąc>1. r>R. 


Widzimy z tych uwag Że refrakcya gwiazdy widzianćy pod 
pozionem większa jest od refrakcyi poziomćy. 

Zrównanie (£) łatwe jest do rozwiązania przez logary- 
tmy i bardzo dobrze zgadza się z obserwacyami. Na ozna- 
czenie dwóch ilości statecznych z» i R potrzeba znać dwie 
refrakcye wysokości które wprowadzając w zrównanie (8) 
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potrafimy z niego wyciągnąć obie ilości szukane. It k 
daymy że mamy znane przez obseswacyą dwie refrakcy 
ris” odpowiadające odległościom od zenit N i N, będzi 
my mieć następujące zrównania : 

r=Hstygr, styw=wsta/ftsty N 

r=Rstyża  stycw=wstnRsty/V' 

r styżła _styr(1—sty'31) 

| ro styge  styw(1—sty'gz) 

- gdyż jak wiemy 
2styż © 


= ————. 
sty 1—sty iz 


r"  sty/V /1—sty”3 z) 
m | —— 
ro sty/V M1—sty ża 

Wyrażając w tóm zrównaniu © przez funkcyą x” za pó 

mocą zrównania 


sty łr=— stył c. 


otrzymamy 
r sty N (1—sty*3 z) 


* [-G)srisjam 
= | e (z)sty M z sty N=sty ZV' —sty /V' sty 30 
sty N. KA sty”4 © sty N-|- nokie 4x =styN' 
sty”; z (sty N——, sty [V) =sty ZV — = szy N 


sty N—— Ę sty/V  sty/V'dosty N—— 


sty ja =— ———- =— - h 
sty N'— 7 sty N o sty.V' dosty N—— 








Zmając tym sposohem zx' mieć będziemy : 


m- 
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RES styj z R=r'dosty3 z =rdostyz z 


lo się tycze m otrzymamy tę ilość ze zrównania 
wst zfi =sty z dosty N=sty z dosty N' 
mając bowiem wiadomę z tego zrównania z, znaydziemy: 
nR ! 
7 — R 


Zadanie więc co do wynalezienia ilości stałych z danych 
dwóch refrakeyy jest zupełnie rozwiązane. J eśli z danych 
dwóch refrakcyy jedna jest refrakcyą poziomą np. r =R; 


nąówczas 


r 
styp=a,  styżc=> 

2sty 3 » dosty ZY 

wstzli=sty z dosty ZY = EJ ri 


(3 NPEESZ 2r R dosty V 
"RAT z) (£L r) (Hi —7r') 


Biorąc podług Kassyniego R=52.20', r=5.28' na odległość 
0d zenit N=80?, wypada 
wstal = wst(3?.51'.8') 
= zakł__39.51,0' 
"R. 52.20 80.20 999 


Podług w ięc tego oznaczenia mamy następujące zrównania 
0 rachowania refrakcyi, 


r=(32. 20'sty; ©) 
sty © =0,061577 sty /V. 
XYIY. Uwagi nad wyraże niem refrąktyi w zrówndniach Kassy- 


niego i Simpsona , t nad oznaczeniem w tych zrównaniach 
ilości stałych. 


„Zastanawiając się mad kształtem otrzymanych na refrak- 
11 
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cyą zrównań i nad sposobem oznaczenia w nich ilości sta” 
łych , widzimy naprzód że w zrównaniu wyciągnionćm 
z przypuszczenia Kassyniego, w wyrażenie ilości niew!” 
domćy wchodzi po drugiey stronie taź sama niewiado” 
ma to jest refrakcya szukana, którą przeto mnićy WM 
cćy znać. potrzeba, żeby otrzymać wartość dokładną g 
refrakcyą sznkaną. Do jćy oznaczenia przez pzzybliżen! 
służyć mogą refrakcye przybliżone do prawdy, jakie mie! 
możemy robiąc prostą proporcyą między refrakcyami WY” 
ciągnionemi z obserwacyi na różne wysokości; refrakcy? 
te chociaż niezupełnie prawdziwe użyte jednak bydź m” 
gą w drugiey stronie zrównania. (idybyśmy zas zupełnie 
refrakcyi szukanćy nie znali, naówczas wypada ją op" 
ścić w drugiey stronie zrównania, uważając ją za małą w PV 
równaniu odległości gwiażdy od zenit, z którą się kombr 
nuje, tym sposobem możemy rozwiązać zrównanie i otrzy” 
mać refrakcyą błędną wprawdzie, ale się nie wiele od praw” 
dziwóy różniącą, kładąc ją teraz w drugą stronę zrównania! 
rozwiązując je powtórnie, przychodzimy do wynalezienia re” 
frakcyi bliźszey prawdy. Rachunek ten należałoby powtarza? 
póty, póki wartości na refrakcyą nie będą wypadać te same: 
Wzory wywiedziońe ze zrównań Simpsona dają żaraz ilos* 
refrakcyi przez pojedyńcze rozwiązania dwóch zrównań. 
Powtóre, współczynniki niewiadome do otrzymanych 
zrównań wchodzące, oznaczyliśmy za pomocą refrakcyi ob” 
serwowanych; sposoby zaś które znamy na wynalezienić 
refrakcyi przez obserwacyą ppićrają się na znajomości zbó” 
czenia gwiazdy i szerokości jeogralicznćy mieysca; w je 
dnym i drugim przypadku znać musimy refrakcyą wcho” 
"dzącą w poprawę wysokości bieguna, która ze zrównan” 
. tylko na refrakcyą wyciągniona bydź może, ale wtencza* 
tylko kiedy w tych zrównaniach oznaczone zostaną pić” 
wiey ilości stałe. VW takowóćy trudności należy postąpić 
następującym sposobem. Ponieważ refrakcya gwiazdy bie” 
gunowćy, z którey wysokość bieguna otrzymaliśmy, je* 
małą w porównaniu refrakcyi gwiazd bliższych poziomu: 
opuszczając więc ją Ww pićrwszym rachunku znaydziemi 
współczynniki blizkie prawdy, które użyte do wzorów da 


"== "-7-2.87.20 


— | —w a 





+2 


ROZDZIAŁ VW. 65 
dzą nam poznać poprawę co do refrakcyi wysokości bie- 
guma, a ztąd otrzymamy także poprawnieysze refrakcye 
obserwowane, których znowu do oznaczenia mnoźników sta- 
łych użyć powinniśmy. Rachunek ten kilkakrotnie po- 
wtórzony przywiedzie nas nareszcie do wynalezienia do- 
kładnie ilości statecznych, w zrównania na refrakcyą wcho- 
dzących. Wszystkie tym sposobem otrzymane wzory jako 
opićrające się na doświadczeniu, uważać należy jako wy- 
padki tyle tylko zbliżone do prawdy, ile się do nićy zbli- 
żają robione dla oznaczenia ilości stałych ohserwacye, iile 
te wzory dają refrakcye zgodne z obserwacyami w różnych 
wysokościach robionemi (*). 


XXX. Odmiana refrakcyi z przyczyny odmian gęstości powietrza 
wskazywanych przez barometr i termometr. (Oznaczenie ilo- 
ści stałćy w poprawie refrakcyi co do odmian termometru. 
Jak się układają tablice refrakcyi na różne odległości od ze- 
nit, łąćząc razem odmianę co do barometru i termometru. 
Trudność wynalezienia dokładnych zrównań na refrakcyą. 


Mówiliśmy dotąd o refrakcyi średnićy, uważając ją za 
Nieodmienną na tęż samę wysokość gwiazdy. ''ym cza- 
sem wiómy że refrakcya zależy od gęstości środka łamią- 
cego, to jest powietrza; gęstość ta ustawicznym uległa od- 
mianom ilość refrakcyi odmienia. Wypaźgłągięc koniecz- 
nie mięć wzgląd na narzędzia okazujące nam odmiany gę- 
stości powietrza, to jest na barometr i termometr; gęstość 
bowiem powietrza nie tylko przez odmianę ciężaru warst 
haciskających, ale jeszcze i przez odmianę temperatury od- 





O EE EE 
(*) Brinkley Astronom w Dublinie daje formułę 
r == 06",9 sty (N — 3,32. 7) 
Groombridge Astronom w Blackheath (blisko Greenwich) z obser- 
Wacyi 25 gwiazd kołobiegunowych znalazł 
r =558",1193 sty (2V — 3,36.7). 
Tablice francuzkie ułożone są podług zrównania podanego przez Hrae 


biego Łapłace, które, jeżeli w nićm opuścimy wyrazy bardzo małe; 
zamienia się na zrównanie następujące: 


= 
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mieniać się musi. Refrakcye atmosferyczne są zawsze pro” 
porcyonalne gęstości powietrza, jak to licznemi stwierdzo” 
no obserwacyami, wypada więc ztąd, Że odmiana refrak- 
cyi tak się ma do refrakcyi śr edniey, jak odmiana wyso” 
kości barometru do wysokości jego średniey. 

Niech 3 wyraża wysokość barometru wziętą za średniąy 
r odpowiadającą tćy wysokości refrakcyą, dB odmianę 
wysokości barometru, dr odmianę ztąd wynikającą w re* 
frakcyi średnićy r. Podług tego cośmy wyżey mówili 
mieć będziemy : 


dr:r=dB: B 
albo 
r-+-drir=B+dB:B 


r+dr= EB (5 


takie jest zrównanie dające nam refrakcyą odmienioną 


z przyczyny powiększonego ciężaru powietrza przez funkcyą 
refrakcyi średniey i odmian wysokości barometru. 

Gęstość powietrza zmnieysza się kiedy się ciepło po- 
większa i przeciwnie. Daymy że refrakcya średnia była 
obserwowaną kiedy termometr pokazywał nad zero sto- 
pni ż, jeśli sią tgraz podniósł do z--dt, refrakcya r za- 
mieni się na Wło się mieć do pićrwszćy w stosun- 
ku odwrótnym rozrzadzenia powietrza. I tak: wyraźmy 
pewną objętość powietrza w temperaturze ź przez jedność; 
objętosć ta za odmianą temperatury na stopień jeden od- 





; ą « (2 dost? N+-1) — — 
| k —) - - .. Mec. cel. T. IV. p. 268. 


r=asty Sł PZ ZACZ 
gdzie « = 0,000254 w częściach promienia 
= 6076 : 
Ż = 0,00125254, 
a 


Szukając wartości naywiększego wyrazu opuszczonego znachodzi /a- 
place, że ten na wartość /N = 79%, wynosi a'”,1 w mnieyszych zaś odlc- 
głościach od zenit błąd stąd wynikający jest prawie żaden. 


ź, 


>>. gdy A E 
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mieni się o pewną ilość, którą wyraźmy przez m, i Którą 
_ odnosimy do pierwiastkowćy objętości wziętóy za jedność; 
w temperaturze t--dż objętość uważana stanie się równą 
1 -- mdt. Gęstość powietrza w objętości jedność i w ob- 
jętości 1 md i refrakcye im odpowiadające są w sto- 
sunku odwrótnym tychże objętości. Refrakcya więc r 
w powietrzu temperatury ż, którą uważamy za średnią 
tak się mieć będzie do refrakcyi r +dr w temperaturze 
t--dt jak się ma 1-- mdt do jedności. Ztąd 


* e ł 
= AŻ 


m jest współczynnik stateczny który się z obserwacyi wy- 


ciągnąć powinien. Do wynalezienia jego potrzeba mieć 
dwie refrakcye obserwowane na różny stopień termome- 
tru, a na tęż samę odległość gwiazdy od zenit i tę sa- 
mę jeśli można wysokość barometru. I tak: niech będzie 
na pewny stopień z” termometru 


(5 
1--mdt' , 


, 


r= 
na tempćraturę £ 


Bd 
BU / 
7 1--mdt 
gdzie dr i dt” oznaczają różnicę temperatur rzeczywistych 
od temperatury wziętćy za średnią. Dzieląc tć dwa zró- 
wnania jedno przez drugie, otrzymamy zrównanie nieza- 
leżźne. ani od refrakcyi średniey r, ani od stanu barometru 


AMT żę mdt” 
r” 1--mdt 
r Ermdt =r" +=r"mdtl 


, m (r dt — r'd')=r—r' 


zi p. = p 
— jj CEN * 
rdt —r dt 


EEEE nz A 
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Dosyć więc jest mieć dwie refrakcye 7” i r* znane z ob- 
serwacyi w temperaturach znacznie od siebie różnych, że- 
by oznaczyć ilość m. Biorąc za dł i dr" liczbę stopni 
Róaumura wypada 
| TR. = 0,005. 

Jestto właśnie ilość o którą się powiększa na każdy sto- 
pień termometru objętość powietrza, wyrażona przez je” 
dność (*). 

Łącząc odmiany obie wynikające z odmian barometrt 
i termometru otrzymamy zrównanie na refrakcyą praw” 
dziwą 

i dB 

(+7) . 
rLdr= -f mdź +1: (u). 


Dla łatwieyszego rozwiązywania tego zrównania należy u- 
d = 
łożyć tablicę logarytmów (a +5) i dopełnień arytme- 


tycznych logarytmów (1 + mdt) na kaźdą wielkość ilości 
dB i dt. Dwa te logarytmy dodane do logarytmu r da- 
dzą logarytm refrakcyi prawdziwćy (r-Hdr). 

Tym sposobem ułożone są tablice frvancuzkie wydane- 
przez Komissyą długości (Bureau des longitudes Tables 
Astr. Tabl. 1v, Vi, vum, vin); dajęmy tu przykład rachowa- 
nia refrakcyi z tych tablic 


N==860. 14. 42,—=860. 14,7 


Bar. 27 4,5=07" "kił w częściach metru 


Term. Rć. -- 7,0 = 8,750 w stop. term. podziel. na 100 części. 
SO dO 04 W 2,6400 
4 AT CĘ Po 56,8 
Of tee 00 a RY ke . « 9,9 
0,740 . . . « 9,988g,0 
UDAŁ EOAIZ2.- TŻ z) 0, 
ASD,g0 TK zwi 20,0 
I(r-+dr)= 2,8616,5 


EN O O A PA, A 
(*) Podług doświadczeń P. Gray-Lussac ilość ta wynosi 0,00375 
na jeden stopień terimometru na sto części dzielonego, 
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2,06 Ś. © W Ę eg "Ę 1 2, 4 4 
0,00 1 U ab WĘ ESY . «. 1,7 
0,0008 Szk 1,0 


Refrakcya prawdziwa =12. 7,1 =r + dr. 
Chcąc mieć wartość na dr, można ją otrzymać ze zró- 
wnania («), wykonywając bowiem dzielenie w wyrazie 
„dB 
1Emdt otrzymamy 


dR mdt dB  mdt 

i=rrEmh= BF mak" 
Do użycia tego zrównania układają się dwie tablice, z któ- 
rych jedna zamyka wartość —g* druga wartość — 
ha różne wielkości dB i dt; trzeci wyraz jest mnogością 
dwóch pićrwszych, i jeżeli stan atmosfery nie jest bar- 
dzo różny od średniego, i refrakcya nie nadto wielka, 
maówczas można go bez błędu opuścić. Tym sposobem o- 
trzymany wypadek mnożony przez refrakcyą średnią, da- 
je odmianę refrakcyi dr, którą należy dodać do refrakcyi 
średnićy dla otrzymania refrakcyi prawdziwćy. 

W. zrównaniach na refrakcyą i podług nich ułożonych 
tablicach, wchodzi wysokość gwiazdy pozorna; przez co 
łatwo możemy obserwacye nasze poprawiać i pozorne za- 
mienić na rzętelne. Lecz gdybyśmy mieli wysokość praw- 
dziwą i chcieli z nićy wyciągnąć refrakcyą, należałoby 
nam formuły otrzymane odmienić, wprowadzając w nie 
wysokości prawdziwe; dokazalibysmy tego kładąc w te 
zrównania F/ r zamiast Z, gdzie V wyraża odległość 
od wierzchołka prawdziwą. 


Z tego wykładu nauki, refrakcyi widzieć można porzą- 
dek, jakim Astronomowie przyszli do ułożenia tablic re- 
frakcyi. 'Fablice ułożone podług wzorów Simpsona, Kas- 
syniego, Bradleja i innych, zupełnie się prawie z sobą 
zgadzają, jeżeli bierzemy wysokości gwiazd większe nad 
109, zgoda ta eoraz się staje mnieyszą im odległość od 
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zenit rośnie i przy poziomie refrakcye są bardzo niepe 
wne. Jakoż Delambre obserwając w różnych czasach gwiaż” 
dę w odległości jóy od zenit go” znachodził różnice do 
cztćrech minut wynoszące, chociaż barometr i termomet* 
ten sam stan atmosfery ukazywały ; na 89? różnice wyn0” 
siły 40” na 889%, 55' it. d. Zdaje się więc rzeczą niepo” 
dobną mieć tablice doskonale dobre, szczęściem ta nie” 
pewność refrakcyi ma mieysce na małą tylko liczbę stó” 
pni przy poziomie, refrakcye zaś w wysokościach wię” 
kszych można uważać za dobrze znane. Ztąd wypada, że 
ile razy nam idzie o położenie ciała niebieskiego , po” 
trzeba unikać ile można obserwacyi przy poziomie, 00 
których prawie zawsze w krajach oddalonych od biegu 
nów uwolnić się można, planety bowiem w tych kra- 
jach w czasie przeyścia przez południk , pospolicie w 
znaczney jeszcze są nad poziomem wysokości. Niepewność 
refrakcyi przy poziomie ztąd pochodzi, że barometr i ter- 
mometr pokazują nam stan atmosfery w tćm tylko miey- 
scu gdzie są postawione, ale te narzędzia nie uczą nas sta- 
nu różnych warst atmosfery które promień światła prze- 
bywa. Refrakcya gwiazdy którą obserwujemy, jest summą 
tych załamań jakim uległ promień światła w różnych at- 
mosfery warstach, a któreby znać należało chcąc ocenić re- 
frakcyą wypadkową; widoczna jest rzecz, że ty ch ręlrakcyy 
cząstkow ych nigdy znać nie będziemy. Orzani, Borda i 
Laplace uznali t w. nieprzyzwoitość za nieznaczną od 0” aż 
do 749 i sądzą że w tych granicach odległości gwiazdy od 
zenit, można uważać refrakcyą jako zależącą od stanu atmo- 
sfery otaczającćy obserwatora. 

Ponieważ refrakcya podwyższa ciała niebieskie, należy 
więc wszystkie obserwowane wysokości gwiazd zmnieyszyć 
ilością refrakcyi, a przeciwnie odległości od zenit powię- 
kszyć żeby otrzymać wysokość lub odległość od zenit praw- 
dziwą, a ztąd znależć zboczenie prawdziwe gwiazdy, albo 
mając zboczenie wiadome wynaleźć szerokość mieysca. 
VVeźmy za przykład obserwacyą słońca robioną w kwa- 
dransie Ramsdena w WVilnie 1814 stycznia 15. 





"ROZDZIAŁ IV. 89 
Brzeg niższy. odl. od Z. Obserw. =s76%-5- 7 257 
Refr. ... + 4. 6 
Koll.... = 8 


Odl. od Z. poprawna =76 g  3g' 
Połowa średnicy © — 16 18,57 
Parallaxa — 8,55 CY. 
Odległ. od Z. praw, środ. © =75?.55.11',88 
Zbocze. połud. © w Wilnie...21. 12. g',11 z Efem.Be. 


Szerokość Wilna = 54 41 2,77 


XXXI. 7łumaczenie mroków. TPysokość ostatniey warsty atmo- 
sfery zdolney odbijać światło słoneczne. Trwałość zorzy od 
czego załeży. Znalesdź czas zorzy całonocnćy. Iskrzenie 
się gwiazd. Odmiana przez refrakcyą figury słońca i zię- 
życa przy poziomie. 


Chociaż powietrze w małóy massie jest niewidzialne; 
zebrane jednak w znaczną warst liczbę odbija promienie 
Światła i pokazuje się w kolorze błękitnym, nadając ten 
sam kolor przedmiotom odległym, znaczną massą powie-- 
trza od nas oddzielonym. To piękne lazurowe sklepie- 
nie które się niebem nazywa, i do którego gwiazdy zda-. 
ją się bydź przyczepione, nie jest czćm innćm tylko atmo- 
sferą ziemską, od którćy gwiazdy w niezmiernćy zostają 
odległości. a 

Łamaniu się i odbijaniu światła od włók górnych atmo- 
sfery winniśmy mroki (crćpuscule) to jest, to po zachodzie 
słońca, nieznacznie malejące światło i znowu przed jego . 
wschodem podobnemiż rosnące stopniami, a które zorzą 
wieczorną i ranną nazywają. (adyby atmosfery ziemskiey © 
nie było, przestrzeń nieba wydawałaby się nam w kształ- 
cie dna ciemnego na któróm słońce i gwiazdy są osadzo- 
ne. Słońce zachodzące zostawiałoby nas nagle w grubóy 
ciemności z którćy potóm naglebyśmy się znowu wydobyli 





: a 
_(*) Odjęliśmy tu ilość 8',55 wyrażającą parallaxę słońca, o 
tey poprawie wkrótce mówić będziemy, 
12 
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na światło wschodzącego słońca. Mroki więc wielka nam 
czynią przysługę, zamieniając ten przechod nagły 2 ©e 
mności do światła, i znowu ze światła do ciemności, 73 
przechod powolny i stopniowany, przez co oko przywyka 
nieznacznie do wzrastającego zwolna lub ubywającego świa” 
tła. Po zachodzie słońca promienie jego lubo wprost nie 
dochodzą do nas dla kulistości ziemi, przechodząc jednak 
przez warsty atmosfery nad naszym poziomem będące, od- 
bijają się w części od nich i przychodzą jeszcze do okż 
naszego. Ponieważ w miarę jak się słońce zniża ped po” 
ziom, promienie które do nas dochodzą coraz się od wył” 
szych warst odbijają, dla tego też to światło staje się corać 
mnieysze, i nareszcie kiedy promienie słońca albo już za” 
czynają mijać warsty atmosfery nad naszym poziomem bę” 
dące, alho trafiają na warsty powietrza tak rzadkie iż świa” 
tło od nich odbite nie czyni żadnego na oko nasze wraże” 
nia, naówczas ciemność się powiększa,.i mrok się kończy: 
Chociaż trudno jest z pewnością oznaczyć chwilę kiedy się 
zaczyna zorza ranna lub kończy wieczorna, astronomowie 
jednak obserwując ją często i z wielką nwagą, i rachując 
na moment fenomenu mieysce słońca, zgadzają się Że się to 
trafia wtenczas kiedy słońce blizko 0 16? znayduje się po 
poziomem. Ztąd można wynaleźć wysokość atmosfery, a 
przynaymniey wysokość warsty zdolnćy odbijać tyle świa” 
tła, iżby się tosodbicie uczuć dla nas dało. 

W ystawmy sobie na fig. (a) punkt C jako środek spól- 
ny ziemi i otaczającóy ją atmosfery; promień słońca S.4 
jest ostatnim, który odbity od naywyźszćy warsty atmo- 
sfery w punkcie 14, przychodzi jeszcze do oka obserwa* 
tora w punkcie D czyniąc z promieniem .4C kąt . 


 DACHCAB, ACD=u, DAB=1803—2u=1800—DAK, 


ztąd D.4K = 2u = 189, gdyż promienie słońca 2481 DS' dla 

- wielkiey jego bardzo odległości uważać się mogą za równo- 
ległe. Lecz że słońce które się prawdziwie znayduje na 
18% pod poziomem, zbliżone jest do niego o 55, dla tego 
2u — 189 — 355; u =689. 45,  Delambre bierze u—=87.43> 
i ztąd wyciąga wysokość atmosfery. . 
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AM > AC — CM =CD.sty u.sty; u= fr 
5271200. sąź. sty (89.30) sty (49.15) = 36330. sąż. 


Nie można jednak z pewnością sądzić że wyciągniona tym 
sposobem wysokość ostatniey warsty atmosfery zdolnćy 
odbijać promienie światła jest blizka prawdy, nie wiemy 
albowiem .czyli światło zorzy rannćy i wieczornćy zale- 
ży od pojedyńczego tylko odbieia się promieni światła od 
jednóy warsty atmosfery, albo od odbicia się kilkakrotne- 
go od różnych w massy zebranych atmosferycznych wa- 
porów. W tym ostatnim przypadku daleko : mnieysza wy- 
sokość powietrza byłaby dostateczna do zrobienia mroków 
równie długich jakich teraz doświadczamy. 

Ponieważ zorze ranne i wieczorne trwają póty póki 
słońce o 18? nie zniży się pod pozióm, widoczna więc, że 
długość zorzy zależy od czasu jakiego potrzebuje słońce 
do zniżenia się 0 187 pod poziom. (zas ten zawisł od sze- 
rokości jeograficzney mieysca, i zboczenia słońca. Ztąd 
urosło zagadnienie, jak znależć na każdą szerokość jeogra- 

ficzną czas, w którymi łuk odpowiadający 18tu stopniom na 
kole wierzchołkowóm, nayprędzćy przez słońce w biegu 
dziennym jest opisany, czyli kiedy długość zorzy jest nay- 
krótsza. Zadanie to nie będąc żadnego w Astronomii uży- 
cia zaymować nas tu nie może. 

W czasie północy, zariurzenie się słońca pod poziom jest. 
naywiększe, jeżeli więc to zanurzenie się nie wynosi wię- 
cey nad 18%, zorza trwać będzie przez noc całą, jak się 
to u nas zdarza około przesilenia letniego. Mając szero- 
kość jeograficzną mieysca i zboczenie słońca na dzień każ- 
dy, łatwo jest bardzo wyrachować przez jak długi czas 
nocy letnie zamieniają się na ciągłą zoęzę. Na fig. (6) RO 
znaczy równik, ZMW poziom, SŚ'* równoleżnik słońca, 
RM—=NO jest dopełnienie szerokości mieysca, RS=O0S 
jest zboczenie słońca; jeżeli V0— OS = 187, zorza trwać 
będzie noc całą. Dopełnienie szerokości jeograficznćy 
Wilna jest 559. 19; żeby więc zorza noc całą trwała, zbo- 
czenie słońca OS” takie bydź powinno, żeby 55%. 13 
zmnieyszone tćm zboczeniem było 189 











92 POCZĄTKI ASTRONOMII 


55%. 19 — OS = 189 | 
O0$= 179.19 


Kiedy więc słońcę ma zboczenie północne 179.19. zorza 
zaczyna u nas zaymować noc całą, i staje się coraz jaśniej” 
szą im się bardziey zboczenie słońca powiększa. 'Trwa* 
łość zorzy całonocnćy, która w Wilnie jest od g maja do 
4 sierpnia, powiększa się z rosnącą szerokością jeograficzną 
i przeciwnie, tak Że dla mieszkańców, których szerokość 
jeograficzna mnieysza jest od 4893 nigdy zorza przez noć 


całą nie jaśnieje, gdyż dopełnienie takiey szerokości zmniey* 


szone naywiększćm jakie bydź może zboczeniem słońca, 
to jest 25.20 zawsze jest większa od 189. 
Nieskończenie mała wielkość srednicy gwiazd stałych 


'i odmiana co moment refrakcyi, przyczyną jest iskrzenia 


się czyli trzęsienia się gwiazd stałych. Ponieważ atmo- 
sfera nasza jest w ustawicznym mniey więcćy ruchu, roz- 
maite jóy cząstki doświadczają momentalnego ściskania się 
i rozszerzania się, przez co się nieustannie odmienia kierunek 


promieni światła. Ztąd pochodzi że gwiazdy stałe zdają 


się ciągle drżeć, który to skutek, podłuz stanu atmosfery, 


raz jest większy drugi radz mnieyszy. Jeśli w czasie ob- 


serwacyi umieścimy gwiazdę na nici, postrzeżemy ją ciągle 
przebiegającą z jednćy strony nici na drugą z taką szybko- 
ścią, iżby się zdawało Że średnica gwiazdy przewyższa zna= 
cznie grubość nici. Drżenie to gwiazd tak jest czasem wiel- 
kie iż obsórwacya staje się niepodobną. Trzęsienie się pla- 
net nie jest tak widoczne jak gwiazd stałych, co pochodzi 
ztąd, iż ich wielkość pozorna daleko jest większa od wiel- 
kości gwiazd stałych, małe więc zboczenia promieni przez 


' odmianę refrakcyi sprawione, nie są dostateczne do odmiany 


zupełnie tarczy planety; trzęsienie się ich światła w obser- 
wacyach postrzegamy tylko na hrzegach ich tarczy. : 
Przez refrakcyą widzimy gwiazdy przed ich weyściem 
nad poziom, widzimy je jeszcze kićdy się pod poziom skryją. 
Dla tćyże przyczyny można widzieć: xiężyc zanurzony 
w cieniu ziemi, chociaż xiężyc i słońce widziane są ra- 
zem nad poziomem. Do tego potrzeba aby te gwiazdy bę- 
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dąc w przeciwległości były razem niedalekie od pozio- | 


mu. Daymy że jedno z nich z:p. słońce mało co jest pod- 
niesione nad poziom, będący naówczas pod poziomem xię- 
życ, podnosząc się przez skutek refrakcyi może się z pod 
poziomu wydobydź i stać się dla nas widzialnym. Feno- 
men ten obserwowany był w Paryżu 19 lipca 1750. Słoń- 
ce i xiężyc lubo znaydowały się w przeciwległości, były 
jednak o jeden stopień zbliżone do siebie przez skutek 
dwóch refrakcji, i razem widziańe. na poziomie. 
Skutkiem jest jeszcze refrakcyi Że słońce przy pozió- 


mie pokazuje się nam spłaszczone w srednicy wićrzchoł- 


kowćy. Wszystkie wprawdzie punkta jego tarczy Są pod- 
niesione przez refrakcyą, ale nie wszystkie 0 tęź samę ilość. 
Brzeg niższy, gdzie refrakcya jako bliższa poziomu jest 
większą, bardziey jest podniesiony niż brzeg wyższy; ztąd 
tarcza słóńca lub xiężyca przy poziomie powinna się nam 
wydać spłaszczoną. Spłaszczenie to coraz się zmnieysza 
w miarę jak się powiększa wysokość. Średnice naówczas 
tóy tarczy różnią się między sobą w wielkości; dla tego 
Astronomowie wyciągnęli zrównanie i ułożyli tablicę da- 
jącą, przez fankcyą odległości gwiazdy od zenit, popraw- 
kę wielkosci różnych średnie, podług różnego tychże 
średnie do poziomu pochylenia. (Tables Astr, Bureau 
des Longit. [. V). Popwawa ta jest w obserwacyach de- 
likatnych bardzo potrzebna, jak się to trafia w mierze- 
niu za pomocą mikrometrów odległości Wenusa lub Mer- 


kuryusza, wtenczas kiedy się te planety na tarczy jego 


znachodzą. Średnica pozioma zmnieyszona jest także przez 
refrakcyą, gdyż słońce jest posunione ku wićrzchołko- 
wi, znaydując się między temiż samemi kołami wićrz- 
chołkowemi, lecz skutek ten jako' daleko mnieyszy od 
' pierwszego czuć się nie daje. 

Pomimo tego że kąt optyczny słońca i xiężyca mnieyszy 
jest przy poziomie jak kiedy się te gwiazdy zbliżają do ze- 
nit, jednakże ciała te daleko się nam wydają większemi 


w pićrwszym jak w drugim przypadku. Złudzenie to po-- 
chodzi ztąd, że porównywamy w myśli odległość ciał nie- 


bieskich z odległością przedmiotów ziemskich, znaydują- 
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"cych się na poziomie za któremi ciała niebieskie wscho” 
dzą i zachodzą, i widząc wyraźnie że są dalszemi niżeli 
wszystkie środkujące przedmioty ziemskie, sądzimy Że 54 
dalćy odległemi kiedy są przy poziomie niżeli kiedy S$ 
przy zenit, gdzie ich odległości z niczem porównać ne 
możemy. Wyobrażenie to oich większćy odległości wpły” 
wa nasąd oich rozmiarze, i dla tego wydają się nam wię” 
kszemi przy poziomie jak przy zenit, co jedynie jest sku” 
tkiem złudzenia, gdyż mierzony narzędziem kąt optyczny 
ciał niebieskich jest mnieyszy w położeniu pićrwszóm jak 
w drugićm, | 
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Katalog gwiazd. 
Rzeki 


XXXII. Podział niebą co do gwiazd stałych. Jak się robi kata- ' 
log tych gwiażd. 


' Ponieważ gwiazdy siałe nie odmieniają położenia swe- 
go, na niebie, użyć więc ich możemy do oznaczenia bie- 
gu różnych ciał ruchomych , porównywając ciągle ich po- 
łożenie z położeniem jakiey gwiazdy stałćy ; dla tego po- 
trzeba nam poznać niebo co do gwiazd stałych, abyśmy 
jednę od drugiey rozróżnić mogli. Dawni jeszcze Astro- 
nomowie podzielili niebo na rozmaite gromady gwiazd na- 
zwane MKonstellacyami (Constćllations), którym nadali na- 
zwiska osób, zwierząt i t. d. Bayer pićrwszy wprowa- 
dził zwyczay nazywania literami greckiemi znaczniey- 
szych w konstellacyi gwiazd, nadając nayjaśnieyszym litery 
początkowe alfabetu, Gwiazdy nadto nayjaśnieysze nazywają 
się gwiazdami pićrwszóy wielkości, takich mamy jedena- 
ście widzianych dla nas jakoto: „dldebaran, Kapella, Bi- 
gel, a Oriona, Syriusz, Begulus, Ktos Panny, Arktur, 
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Antares, « Lyry i Fomalho; mniey świetne zowią się 
gwiazdami wielkości drugiey, trzeciey, i t. d. Gwiazdy 


od 1ey do szóstóy wielkości są widziane gołóm okiem ,. 


inne których liczba jest bez porównania większa, dają się 


widzieć za pomocą zców aż do 5 gz wiel- 


kości. ,. ) Na777" 
Żebyśmy dek zrobić katal pewnćy liczby g gwiazd, 
gdzieby położenie ich względne było oznaczone tak, iżby 


je na kuli sztucznóy w tym samym porządku wystawić - 
było można, obrać nam naprzód należy gwiazdę jaką za: 
punkt do którego inne gwiazdy odnosić będziemy. Astro- 


nomowie wzięli za ten punkt, jeden z punktów przecię- 
cia się równika niebieskiego z drogą roczną słońca, prze- 
niesioną na kulę niebieską, poznamy ten punkt kiedy teo- 
ryą słońca wykładać będziemy, tym czasem obierzmy so- 
bie jaką gwiazdę i do nićy położenia gwiazd innych od- 
nośmy. 

Obrana do porównania gwiazda powinna bydź blisko 
równika, aby przez to czas przeyścia jćy przez nić z wię- 
kszą mógł bydź oznaczony dokładnością, gwiazdy bowiem 
blisko równika będące, opisując koła większe, mają bieg 
chyższy, a ztąd obserwacya czasu ich przeyścia przez nić 
mnieyszemu podległa jest błędowi. Urządziwszy zegaru 
skazówki tak, aby, gdy obrana ża pićrwszą gwiazda prze- 
chodzi przez południk, zegar pokazywał o. o”. o*, przy- 
stąpmy do obserwacyi przechodu przez południk gwiazd 
innych: czas między ich przeyściem a przeyściem gwia- 
zdy pićrwszey jest różnicą ich wznoszeń prostych, albo 
kiedy pićrwszą gwiazdę wzięliśmy za zero wznoszenia 
się prostego, i jeżeli zegar doskonale idzie podług czasu 
gwiazdowego , czas przeyścia przez południk rozmaitych 
gwiazd w skazywany na zegarze, będzie właśnie ich wzno= 
szeniem się prostóm. Obserwuymy teraz tychże gwiazd 
odległość od zenit w kwadransie lub w innych narzędziach 
do tego słażących, w czasie ich przeyścia przez południk, 
odległość ta poprawiona eo do refrakcyi i pórównana z sze- 
rokością mićysca da nam zboczenie tych gwiazd. 

Tym sposobem zmając wznoszenie się proste i zbocze- 
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nie znacznćy liczby gwiazd możemy ułożyć katalog. W ka 
talogach wszystkich wznoszenie się proste rachuje się od 
punktu równonocnego wiosennego, punktu gdzie słońce 
wiosną przechodzi przez równik. WW katalogach tych pier” 
wsza kolumna zawićra nazwisko gwiazdy i liczbę oznacza” 
jącą stopień jćy w ielkości, druga daje wznoszenie się pro” 
ste gwiazdy w czasie lub w łuku, w trzecićy są zbocze” 
nia gwiazd lub ichodległości od bieguna równika. Przy” 
dają się jeszcze dwie kolumny gdzie się kładą odmianf 
roczne gwiazd co do wznoszenia się prostego i zboczeniy 
a które od cofania się punktów równonocnych zależą, jak 
to poźnićy poznamy. 

Przyłączamy tutay tablicę zawierającą położenie gwiazd 
znakomitszych. 

Z wielkićy liczby katalogów znakomitsze są Ptolóćme” 
usza, Tycho-Brahe, KHieweliusza, Flamsteda , Liemonniery 
Lakaila, Mayera, Bradleia, Maskelina, Kaniolego, Piacego; 
Ponda, Orianiego, Brinkleja, i Bessela. 


XXKIIL Uwagi w robieniu katalogu gwiazd, Poprawka przey” 
ścia gwiazdy przez południk wyciągnionego z obserwacyi do 
kilku nici, w przypadku kiedy nici nie są deskonale w równty 
od siebie odległości, 


W robocie katalogu gwiazd, potrzeba naprzód żeby bieg 
zegaru był zupełnie jednostayny; o sposobach dochodzenia 
jego błędu mówiliśmy wyżćy; powtóre żeby luneta dosko- 
nale opisywała płaszczyznę południka, gdyż istotnym jest 
warunkiem aby obserwacya była robiona na południku. 
Do ustanowienia lunety do południka podaliśmy sposób 
przez obserwacye gwiazd kołobiegunowych, a gdy raz bę* 
dzie ułożona, stawią się na północ i na południe słupy na 
których są pewne znaki i do nich przed każdą obserwacyą 
luneta się ustawia. Nareszcie potrzeba aby sama obser” 
wacya była dokładną tym bardzićy, że jedna sekunda w cza* 
sie przeyścia przez nić chybiona, ciągnie za sobą błąd 15 
w łuku. Dla zmnieyszenia ile można błędów obserwacy!; 
obserwuje się przeyście gwiazd przez kilka nici umięszczo” 
nych w ogniska w równćy od siebie odległości, i bierze 
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| Się wypadek średni, jakeśmy o tóm już mówili. Lecz je- 
śli nici nie są w równćy od siebie odległości; naówczas 
możemy jeszcze brać wypadek średni z pięciu obserwacyy, 
ale błąd stąd wynikający należy odjąć od wypadku. Po- 
prawa ta dochodzi się następującym sposobem; y 

Niech S$ wyraża czas dokładny pr zey ścia gw iazłly przez 
nić środkową, p; 4; 7; s odległości nici pobocznych od 
nici średniey, czyli czas, jakiego gwiazda będąca na%ówni- 
u, potrzebuje do przebieżenia przestrzeni między nitią śre- 
nią a cztórema innćmi; obserwacye do pięciu nici gwia- 
zdy równikowćy będą następne: 
S—p 
„dać , 

S 
S+r 
S +- s. 


Jeżeli więc bierzemy mace 'z tych wszystkich obserwa- 
Cyy mamy S— (== La —) wypadek błędny o ilość 
> PLYN 


Pd 





") chcąc więc ten wypadek Roprkwić na- 


leży odjąć tę ilość,czyli dodać do wypadku ilość = c) 


jeżeli obserwacya jest na równiku. Lecz jeśli obserwuje- 
my nie na równiku wtedy poprawka wyrazi się przez 


En 
5 wsta 
gdzie A znaczy odległosć gwiazdy od bieguna. 

Kiedy bowiem luneta jest wykierowana na równik, nić. 
pozioma zajęta między dwiema niciami wierzchołkowemi 
zakrywa eięciwę i sam łuk równika; kiedy zaś jest wy- 
kierowana na równoleźnik, nić tóćyże samćy długości za- 
krywa cięciwę łukn koła mnieyszego. Biorąc więc ma- 
łe cięciwy za łuki, taż sama nić zaymie na równole- 
niku łuk koła większćy liczby stopni niż na równiku. 
Zmnieyszenię to Kół idzie w stosunku zmnieyszenia ich 

| 15 
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promieni; promieniami zaś równoleźników są wstawy ich 
odległości od bieguna; wypada więc że liczba stopni zajęta 
przez jednćyże długości nić na równoleźniku i na równi- 
ku, będzie w stosunkn 1:wst4; aże czas jest proporcyonal- 
ny stopnióm przebieżonym równika lub równoleżnika, 
więc wypada że czasy na przebieżenie tćyże samćy nici 
na równoleźniku i na równiku są jak 1:wsta. 
W$yraziwszy ten czas równikowy przez £, a czas na 
równika jakimkolwiek przez 4 będzie : 


£ :ł=1:Wst4 
> ź 


—-- 


- AWEKRAW Żor (8) 


Dla tego chcąc znależć przeciąg czasu między niciami 
na równoleźniku z przeciągu czasu na równiku, trzeba ten 
ostatni dzielić przez wstawę odległości od bieguna tego 
równoleżnika. l ta jest przyczyna dla czegośmy poprawę 
równikową wyżćy znalezioną, chcąc ją zastosować do ja- 
kieykolwiek gwiazdy, dzielili przez wstawę odległości od 
bieguna tćyże gwiazdy. 

Wzięliśmy wyżćy łuki za cięciwy małe, lecz jeśli gwia- 
zda jest blizko bieguna, przestrzeń wtedy A niciami 
zaymować może cięciwę łuku wielkiey liczby stopni, wte- 
dy formuła (8) byłaby błędną. WW tym razie zamiast sto- 
sunku cięciw, można wziąć stosunek wstaw połowy łua- 
ków, i formuła będzie : 


wstz(B. ta EOS 2) (8): (3 





wst4 








(*) Jeżeli nić zaymuje znaczną część łuku, wtenczas łuk AKR (fig. 25) 
wyciągniony mna równiku zaymie więcćy stopni niż cięciwa 4B prze- 
niesiona na cięciwę łuku wielkiego. W tym przypadku chcąc wiedzieć 
'jakiego czasu na równiku potrzebuje gwiazda do przebieżenia cięciwy 
44B wypada szukać łuku równika któregoby cięciwą była nić 4B. 

Daymy w ogólności że równoleżnika .4KB promień jest 7', a r pro” 
mieniem równoleżnika (ml. Przenieśmy cięciwę AB na łuk CmD 
czyniąc ef — 4B. 

AB =awstą AKB.r'  efj=awstąemf.r 
r'.wstą AKB=r.wst 3 emf. 
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XXXIV. Sposób Delambrą wynalezienia zboczenia lunety od pła- 
szczyzny południka. xód Obserwując różnicę w przeyściu mię- 
dzy dwiema gwiazdami których wznoszenia się proste róźśnią 
się mało, a różnice zboczenia są wielkie. are Za pomocą 
gwiazdy kotobiegunowóy. Bcie Przez obserwacye dwóch gwiazd 
niezachodzących, których różnica wznoszeń prostych albo jest 
bardzo mała, albo blizka, 180”. 


Mając dobry katalóg pewnćy liczby gwiazd, i lunetę 
ustawioną do południka, nayłatwiey jest poznać bieg ze- 
garu co do czasu gwiazdowego. Obserwuymy bowiem gwia- 
zdy jakićy przeyście przez: południk, i wyrachuymy z ka- 
talogu jóy wznoszenie się proste na moment obserwacyi, 
wznoszenie się to proste zamienione na czas i porównane 
z obserwacyą, da nam różnicę między czasem gwiazdowym 
a czasem zegaru, 

Katalog jeszcze dobry gwiazd służyć nam może do wy- 
nąlezienia zboczenia lunety z kierunku południka. Na 
fig. (26) niech PZH oznacza południk mieysca Z; daymy 
Że luneta nie opisuje tego południka, ale opisuje tylko ko- 
ło wierzchołkowe 7.40. W tym przypadku jedna tylko 
gwiazda przechodząca przez zenit może bydź obserwowa- 
ną w czasie swego przechodu przez południk; każda inna 
obserwowana p, w 4, miałaby kąt godzinny ZPA któ- 
rego ;% byłaby błędem w czasie co do przćyścia gwiazdy 





Jeżeli łuk (m7) jest łukiem równika, naówczas r=1 
r'.wst 3 AKB = wst 4 emf 


r'.wst 4 (10.4')= wst 3 emf 
wst 4 emf = wst 4 (15.£') wst A 
albo 


wst 15.7 z———— — —P———..,... (B') 


Zrównanie 8' jest ogólne, którego zrównanie 8 jest przypadkiem szcze- 
gólnym kiedy łuki są bardzo małe. Ze zrównania g' wyciągamy ła- 
two łuk 15.ż' jakiby nić zakrywająca łuk pewny na równiku zakryła 
» równoleżniku , albo mając ten ostatni, dochodzimy wielkości łuku 
tównika mogącego się zakryć nicią teyże samćy długości. 
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przez południk. Łuk poziomu HO nazywa się zboczeniem 
poziomóm lunety (dćviation hirizontale de [a lunette) 
W tróykącie 274, ! | 
tZwstZA wstHO. wst Z4 
wst Z?? A M6 1 Agd loda wa i Aronia 
wst PA y wst 4 
__ wst HO. wst(4—PZ) 
s wst. A . 





s 


biorąc odległość od zenit Z/4 w czasie obserwacyi przey* 
ścia za równą odległości południkowey Z4.. 


wst(A4—go? +- F) 


wst ZP?.4 = wst HO a 
wst 4 


ZI jest szerokość jeograficzna mieysca 


(H--4) 


wstz wst [g0—(/7--4)] __ wsta.dost 
wsł 4 GT wst A 


wstZP A= 





wst r 


(dost 74 dost 4 — wst H wst 4) 
wst 4 





=— wst z (dost Z/ dostyja — wst //) 
wstZP4=dp=xr(wst H — dost H dostyń)= 
= „z dost // (sty I —dostyA)=nax 


/Tu zboczenie lunety uważa się na wschód, i poprawka dp 
jest dodatna od Z do poziomu kustronie południowćy. 
Poprawka obserwacyi przeyscia przez południk dru- 
giey gwiazdy będzie 
dp' = z dost H (sty HH — dostyśj=nx 
dp— dp' 


n—n 


dp—dp =(n—n)xc, dz 


Można ułożyć na pewną szerokość jeograficzną tablicę war- 
tości na zz na rozmaite gwiazdy, a majace dp'—dp, mo-. 
ŻŹna wynaleśdź « czyli zboczenie poziome lunety. Niech 
PP wyraża przeyście przez południk wyciągnione z kata- 
logu pićrwszey gwiazdy, to jest wznoszenie się jćy pro- 
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uj ste zamienione na czas; p przeyście obserwowane 


) 


-łudnik, i mnożąc wypadek przez 


dp=P —p=n2 PZ 3 
dy=Pp naj PP =(P—P)—(p—p) 


(P—p)—(P'—p)=(n—n) z 
„OIEGYAR=" 2-7)—P—P) 


8— -_ dost 4 (dosty 4 sty a — dosty 4). 
AR C= zd py m „3 Wd” ocża pEĄÓ 


dost H wst (4— A) 


Z 
Wzięliśmy tu za czas przechodu gwiazdy przez południk 
jey wznoszenie się proste zamienione na czas,* przypu- 
szczając Że zegar nie różni się od ozasu gwiazdowego 
w przeciwnym przypadku za Pi P”' trzeba wziąć Pz==r, 
P'==r, wyrażając przez r różnicę między zegarem a cza- 
sem gwiazdowym. WW tym przypadku formuła zostanie zu- 
pełnie taż sama, gdyż r w odeiąganiu zginie. Bierzemy 
zaś r toż samo dla gwiazd obu, przypuszczając że dzień 
zegaru jest zupełnie rów ny duinó gwiazdowemu, a przy- 
naymniey że odmiana zrównania ezasu w przeciągu mię- 
dzy dwiema obserwacyami jest nieznaczną. Dla tćy wła- 
śnie przyczyny wybierać należy gwiazdy mało się różnią- 
ce co do wznoszenia się prostego. (Gdyby jednak zegar 
znacznie »:p. spieszył, naówczas od różnicy (p—p') ilość 
pośpiechu w przeciągu między obserwacyami odjąćby nale- 
Żało, i tym sposobem różnicę obserwowaną -na zegarze w 
przeyściu dwóch gwiazd, zamienić na różnicę wyrażoną w 
czasie gwiazdowym. Dla oznaczenia więc zboczenia lune- 
ty południkowćy, opisującćy koło wićrzchołkowe, potrze- 
ba obserwować dwie gwiazdy , których różnicę wznoszeń 
(P—.P') można dokładnie mieć z katalogu, odciągając od 
tóy różnicy różnicę obserwowaną w przeyściu przez po- 
wstawst 4 
dost Z/ wst(4—4') 
mamy zboczenie poziome r, zboczenie to będzie na wschód, 
jeśli x wypadnie dodatne, w przeciwnym przypadku na 
ząchód. Ztąd można wiedzieć ile potrzeba posunąć lune- 


otrzy- 
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ię po płaszczyznie poziomu, aby ją do południka skier0” 
wać. | 
Mając znane z tudzież P i P' można otrzymać zr0” 
wnanie cząsu zegarowego dh ze zrównań 


p +nz du =P 


| p+nxc--dh=P' 
Stąd 
dh=(P—p)—nx=(P —p)—nx 


gdzie uważamy zrównanie czasu dh za nieodmienne w prze” 
ciągu krótkiego bardzo czasu upłynionego między dwie” 
ma obserwacyami, 

W zrównaniu na poprawę przeyścia przez południk 


dp=nx = z (wst H — dost H dosty 4) 


dopóki wst //>dost FdostyaA, » będzie dodatne i po” 
prawka dp tegoż samego znaku co x; poprawka jest ze” 
ro kiedy wst f=dost //dostya , i naówczas gwiazda prze” 
chodzi przez zenit; nareszcie poprawką bdzie ze zna” 
kiem różnym od znaku z, jeśli wst H <dost H dosty4; co 
się tycze wartości na z uważamy tu ją za dodatną jeśli 
luneta będąc obróconą ku południowi zbaącza ku stronie 
wschodniey od południka. Jeżeli bowiem luneta zbacza 
ku wschodowi wtenczas kiedy jest wykierowana ku stro- 
nie południowćy zenit, obserwacya gwiazdy ma mieysce 
pićrwiey niż przeyście jćy przez południk, p więc jest 
mnieysze od P, a stąd dp jest dodatne, zboczenie więc 
poziome z, które w tćm położeniu jest w tęż samę stro- 
nę to jest ka wschodowi, uważać będziemy w naszey for- 
mule zą dodatne. Kiedy więc z rąchunku otrzymamy war- 
tość na z odjemną, znakiem to będzie że zboczenie po- 
ziome lunety jest od południa ku zachodowi. Sposób ten 
jeden z naylepszych do ustawienia doskonale lunety po- 
łudnikowćy, podany był naypićrwiey od Delambra w Con- 
naissance des tems na rok 1792. 
W wyborze gwiazd do oznaczenia zboczenia lunety 
przez sposób tu wyłożony, należy mieć tę uwagę, iź wy- 
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padek będzie tym dokładnieyszy, im zboczenia dwóch 
gwiazd obranych bardziey się między sobą różnia, w wy- 
rażenia bowiem na z, którć w ogólności jest ilością ma- 
łą wchodzą w liczniku nieuchronne błędy obserwacyi, że- 
by więc ich wpływ na wypadek był jak naymnieyszy, po-- 
trzeba iżby one były małemi w porównaniu innych ilo- 
ści licznika (*); starać się więc potrzeba iżby licznik nie 
był ilością bardzo małą, co wtenczas nastąpi, kiedy mia- 
nownik będzie wielkim „ wartość bowiem ilości 2 jest sta- 
teczną, 7 czego wypada, iż gwiazdy mające odległość od 
bieguna świata blisko tęż samę, wcale nie są zdatne do 
dania dokładnćy wartości na x, gdyż wtenczas (4—A') 
jest ułamkiem bardzo małym, a stąd i mianownik i licznik 
ułamku małym także bydź musi. Dla tego w użyciu te- 
go sposobu brać potrzeba takie gwiazdy, z którychby je- 
dna przechodziła przez południk blisko zenit, druga bli- 
sko poziomu. 

Jeśli gwiazda przechodzi przez południk pod biegu- 
nem , odległość jóy od bieguna uważać należy za odjemną. 
Zamiast obserwowania dwóch gwiazd różnych, mo- 

Żna obserwować jednę z gwiazd kołobiegaunowych w przey- 
ściu jóy wyższćóm i niższćm przez południk. Wtenczas 
odległości jey od bieguna we dwóch przeyściach są ze 


znakami przeciwnemi A=—A 

po MSZCYSRAMNEZ CART) "127 PIIStYA 
sej dost /4 wst 24 [z 2 dost 44 
_ (p—p)+ 128 


=adostHdostya  "***'''""' (5) 


uważamy tu przechód wyższy p jako obserwowany nay- 

pićrwiey. Sposób ten ma wielką zaletę, Że wartość na 

© jest niezawisłą od wznoszenia się prostego gwiazdy. 
Zamiast obserwowania jednćy gwiazdy kołobiegunowćy, 


a 


(*) Nazywamy tu licznikiem ilość (P—P)—(p—p'), uwa- 
Żając minożnika tey ilości jako przeniesionego do mianownika, 
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można obserwować dwie takie, których wznoszenia się 
proste mało się różnią. Obserwacye tych gwiazd dadzą 


nam dwa zrównania : 


, A 
2x dost Hdostya=(p—p)--128...... (2) 
2 © dost HdostyA' = (r—mx')-- 129...... (2) 
| _[(p—r)—(p' —r)] wstó wst4”. 
ATZ 2 dost Z wst (4 —a4) p W 


4 
p im są dwa przeyścia wyższe obserwowane naprzód. 

Sposób ten łączy korzyści pićrwiey wyłożonych spo” 
sobów , gdyż nie jest zawisły ani od wznoszenia się pro” 
tego gwiazd, ani od dokładności zegaru. Korzyści te 
jeszcze mają mieysce w obserwacyach dwóch gwiazd ró” 
Żniących się od siebie 0 180% we wznoszeniu się prostóm. 
Nazwiymy przechody wyższe tych gwiazd przez południk; 
tak jak i wyżey, przez p i », niższe zaś przez p' im'; mieć 
będziemy naprzód 


(a) .  2xdost Hdosty A=(p—p')+ 123. 


Co się tycze drugiey gwiazdy kfóróy przechód niższy = 
pićrwiey był obserwowany, a potóm przechód wyższy %; 
a stąd m>w», będzie 


22 dost H/ dostyA =(» —» )— 128. ... (h) 


gdyż zamiast przechodu niższego obserwowanego, można uwa- 
FAPFZOCHÓW następujący niższy, przypadający we 245, a 
stął m powiększyć 0 24 godzin gwiazdowych. 

* Dodając do siebie zrównania (1) i (A) otrzymujemy 


__AP-)+e—r)) 
-_ 2dost /(dosty a +dosty 4) 
albo 
_1(p—z=)—(p—r)) wst A wsta 
= —adosHwst(spa) „0 


Zwównanie (%) oprócz niezależenia od czasu ma jeszcze tę 
korzyść nad zrównaniem (8) że jego mianownik jest: w ogól- 
ności większy od mianownika w zrównaniu (£). Biorąć 


ROŻDZIAŁ VY. 105 
szczególny przypadek Że A=4, mamy 


z=tlp—r)—(p—7)) styA . 
4 dost H£ 
gdzie mianownik właśnie jest dwa razy większy, a stąd 
współczynnik mnożący ilość (p—sx)— (p'—») dwa razy 
mnieyszy niż w zrównaniu (8). Ilość więc (p—sx') —(p' — r) 
a stąd i dokładność wypadku, jest dwa razy większa, 
gdyż, jakeśmy to już uważali, błędy nieuchronne obser- 
Wacyi mnieyszy w tym przypadku mają wpływ na wypa- 
dek, Uważając pod tym względem zrównanie (5), (4), i (2), 
Wyraźna jest rzecz że błędy obserwacyi w ogólności tym 
mnięy na wypadek wpływają , im odległość gwiazd od 
bieguna jest mmeysza; stąd wypadałoby w obserwacyach 
awać pierwszeństwo gwiazdom bardzo bliskim bieguna, 
korzyść jednak stąd wypadająca nie jest tak wielka jak się 
zdaje, gdyż gwiazdy blisko bieguna będące mają bieg bar- 
dzo powolny, a stąd ich obserwacye mniey są dokładne 
niż obserwacye gwiazd dalćy od bieguna położonych. 
Myśl sprawdzania położenia lunety południkowćy przez 
obserwacye dwóch gwiazd różniących się blisko o 180? 
we wznoszeniu się prostóm, naprzód była podana przez P. 
Butt, lecz sposób rAchowania stąd ilości zboczenia lune- 
ty nie był przez autora wyłożony ; jest to jak widzimy 
szczególny przypadek wypadający ze zrównania ogólne- 
go (a). 


—— ZZA 
ROZDZIAŁ VI 


Parallaca ciał niebieskich (parallaxe). 





XXXV. Co jest parallaxa? Parallaza pozioma, parallaxa 
wysokości, 


Zatrudnialiśmy się dotąd obserwacyami samych gwiazd ' 
stałych, które będąc w nieskończenie wielkiey od nas od- 
! ! 14 
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ległości odsyłane są do jednych i tychże samych punktów 
kuli niebieskiey przez różnych obserwatorów. Ale jeże” 
jakie ciała niebieskie znaydują się blizko ziemi jak są: słoń” 
ce, xiężyc, planety i komety, tak że promień kali zde” 
skiey może bydź porównany z ich odległością od zjemy 
ciała te z różnych punktów ziemi widziane, różnym pu” 
któm nieba odpowiadać będą. Chcąc porównać z sobą 07” 
serwacye w różnych mieyscach ziemi robione, zgodzili się 
Astronomowie odnosić je wszystkie do punktu jedne” 
to jest do środka ziemi. Kąt między dwiema linijami di 
środka i z powićrzchni ziemi do jednćy prowadzonemi gwi” 
zdy nazywa się parallacą tćy gwiazdy (Parallaxe). N 
fig. 27 niech O oznacza mieysce obserwatora na powićr 
chni ziemi, r ciało niebieskie, . S$ środek ziemi. Patrz4ł 
z punktu O na G odnosić je będziemy do mieysca g kul! 
niebieskiey, patrząc zaś ze środka ziemi S$, widzieć bf 
dziemy to samo ciało w mieyscu g. Kąt gGg= OU 

jest to cośmy nazwali parallaxą. 

Gdyby gwiazda 66 była gwiazdą stałą, kąt OGS dl: 
małości swojćy zniknąłby, i dwie linije OG, Sa, traf” 
łyby na tenże sam punkt nieba. Ale dla wszystkich cit 
układu słonecznego kąt ten jest dosyć znaczny, cheąc wię! 
te ciała w obserwacyach odnosić do środka ziemi; należj 
nam znać ten kąt OGS, abyśmy go od obserwowanćy od” 
ległości od zenit odjęli; widzimy bowiem że jak refrakcy* 
podwyższa nam gwiazdy, tak przeciwnie parallaxa je zniżie 


W troykącie OGS 


OS ! 
wst OGS=z, -wsiZOÓG s o(60). 





Jeżeli ŻOG—o, wstOGS=o, to jest parallaxa u zenił 
jest Żadna. Jeżeli ciało niebieskie zostaje w jednćyże © 


Pei 4 OS . z 
"ziemi odległości, stosunek gy, jęst statecznym, i paralla” 
Xa zależy od kąt ZOG; naywiększa będzie kiedy ZOG=go" 
lo jest kiedy ciało znayduje się na poziomie w mieyst” 
np. G. Kąt OGS czyli parallaxa gwiazdy będącćy 7% 
poziomie, zowie się parallawą poziomą (parallaxe horizow 


' 
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tale). Parallaxa zaś gwiazdy będącćy między poziomem, 
a zenit, zowie się parallacą wysokości (parallaxe de hau- 


teur), WW różnych zaś gwiazdach parallaxa zależy od sto- 
sunku z | rośnie, kiedy odległość ciała od ziemi zmniey= 


sza się. Ponieważ mieysce pozorne i prawdziwe gwiazdy 
znayduje się na pfaszczyznie tróykąta 0OGŚ, która jest pła- 
szczyzną koła wierzchofkowego, ztąd wypada że paralla- 
Xa takjak i refrakcya, odmieniając położenie gwiazdy, nie 
sprowądza jćy z koła wierzchołkowego, a stąd nie wpły- 
wa na wartość poziomółuku, ani na wznoszenie się proste 
gwiazdy w czasie jćy przeyścia przez południk. 


XXXVI. Sposoby wynachodzenia parallacy przez obserwacyą. 


Gdybyśmy znali odległość ciał niebieskich od ziemi, 
zrównanie (a) dałoby ok parallażę na każdą odległość od 
zenit, I w zajemnie, mając parallaxę jakiey gwiazdy łatwo- 
byśmy otrzymali jóy odległość. Widzimy nadto że dosyć 
jest mieć parallaxę poziomą OGS=z sy. znaleźć paral- 


laxę wysokości, gdyż 
wste =wstmr. wst Z. .". (0) 


gdzie » znaczy parallaxę wysokości, Z odległość gwiazdy 
Od zenit; wzajemnie z parallaxy wysokości możemy wy- 
ciącnąć parałlaxę poziomą. Obaczmy teraz jakie są spo- 
soby wynalezienia przez obserwacyą późrallaxy różnych 
ciał niebieskich. „Aristarch Aswonom w Alexandryi podał 
sposób znalezienia parallaxy słońca, obserwując kąt mię- 
dzy linijami od ziemi do słońca i xiężyca wiedzionemi, 
w czasie gdy xiężyc doskonale jes. w połowie swojćy 
oświecony. Naówczas mielibyśmy w xiężycu kąt prosty 
I znalezlibyśmy kąt pod którym się pokazuje ze słońca 
promień drogi xiężycowćy , a mając skąd inąd stosunek 
lego promienia do promienia ziemi, moglibyśmy otrzymać 
kąt, pod którym promień ziemi widziany jest ze słońca, . 
czyli parallaxę poziomą słońca. Sposób ten dla wielkiey 

bardzo słońca odległości, zupełnie jest niedokładny i s 
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dawna nieużywany. Parallaxę xiężyca moglibyśmy zna- 
leźć obserwując jego naywiększe oddalenie się od eklipty- 
ki czyli drogi słońca, ku północy i ku południowi. Wre- 
szcie wiele jest innych sposobów znalezienia parallaxy 
ciał niebieskich, lecz żc jedne z porządku jeszcze wyło- 
Żyć się tu nie mogą, inne są mniey dokładne, dla tego za* 
stanowimy się tu nad jednym tylko, który i do wszystkich 
ciał niebieskich zastosować się może, i jest jeden z nay* 
prostszych i naydokładnieyszych; zależy zaś na obserwa” 
cyi zboczeń planety przez dwóch obserwatorów znaczny” 
łukiem południka od siebie oddalonych.  W'ystawmy sobie 
na fig. (28) planetę P, obserwowanego w przechodzie przeź 
południk przez dwóch obserwatorów na różnych miey” 
scach ziemi pod jednym południkiem będących. Dla do” 
kładności obserwacyi przybierzmy jaką gwiazdę stałą do 
porównania, będącą prawie na tym samym równoleźniki 
co i planeta, i obserwuymy w czasie przeyścia przez pó” 
łudnik ich odległości od zenit. WWyraźmy odległości od 
zenit gwiazdy dla dwóch obserwatorów przez kąty ZCG 
i ZCG”', odległości od zenit planety przez PCZi PCZ. 
Gdyby Alapsta nie miał Zadnóy parallaxy, summa dwóch 
jego odległości od zenit byłaby równa summie odległości 
od zenit gwiazdy; różnica więc tych odległości , to jest 
PCZ—ZCG-PCZ—ZCG=CPC=P, jest właśnie 
skutkiem parallaxy. Należy nam stąd wynaleśdź paralla* 
xę poziomą, a potóm parallaxę wysokości, to jest (PS=" 
i CPS=w. 7Zrównanie (6), kładąc w nićm dla małości 
kąta, » za wst» daje 
3 0 =» wst PCZ =» wst Z 
w =»mwstPCZ =z wst Z 
P—=eo + a—=»(wst Z +- wst Z) 


sm sap Pp _2+2—(H=H')__ 
—"wstZ+-wstł' wstZ--wstZ  wstŹ--wstŹ' 





BALNEE wem kio 1 DBA 1, 
2 wst (2— Z) dost? (22) 


Ji II są szerokości jeograficzne mieysca. 
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Zrównanie to jest niezależne Qd obserwacyi gwiazdy 

stałćy, chcąc tę obserwacyą wprowadzić , wyrazilibyśmy 
* przez następujące zrównanie | 


że P LL -BFFW 
"— wstZjwstŻ” wst Z wstZ 
gdzie B=PCG, BP =PCG 


Mając » łatwo się otrzymuje «» i w. 
Weźmy za przykład obserwacye parallaxy Marsa robio- 
he przez FFargęntina, i Lacailla. Liacaille w roku 1751 
6 października obserwował Marsa na przylądku Dobróy 
hadzjei pod szerokością południową 339.55 w odległości 
od zenit 259.2, porównywając go z a V/odnika;i znalazł, 
że brzeg północny tarczy marsa był oddalony ku półno- 
ty od gwiazdy na 26,7. W tym samym czasie VVargen- 
tin w Sztokolmie pod szerokością północną 59?.21 obser- 
Wował tegoż planetę w odległości od zenit 68*%.14, i zna- 
lazł brzeg tenże sam odsuniony od gwiazdy ku południo- 
Wi na 6,6. Ztąd. 
P=uv-h-a 535,5 
RA IZZ za 23 „9 —_ 35,3 
" wst(259.2)+-wst(609%.14)  0,4251--0,9287 1,3518 
log. 557,5. = 1,522442 
log. 1,5518— 0,150912 


log.» = 1,591530.... 7 = 24,04. 


Jeśliby obadwa obserwatorowie nie byli zupełnie pod 
tym samym południkiem; naówczas trzebaby mieć uwagę 
na odmianę zboczenia planety w czasie, w którym ten od 
jednego południka przechodzi do drugiego. Gdyby pła- 
hetą znaydował się z jednćyże strony zenit obu obserwa- 
torów »:p. w mieyscu Z”, naówczas kąt CPE byłby ró- 
źnicą dwóch parallax, 

a —w 


Ztąd w =—o = 7 > 
wst / —wstŹ  wstZ —wstŹ 
Sposób ten wynaydowania parallaxy może się zastosować 
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do wszystkich ciał niebieskich. Porównywając tego ro- 
dzaju obserwacye Lakailla na przylądku Dobrey Nadziei, 
i Lialanda w Berlinie, oznaczono parallaxę xiężyca. Wre- 
szcie używano go do wynalezienia parallaxy słońca i We- 
nusa; lecz Że słońce i planety inne, jak Jowisz, Sa- 
turn, i Uranus, są bardzo odległe od ziemi, dla tego pa* 
rallaxy tych ciał z większą oznaczają się trudnością. Fe" 
nomen przeyścia WWenusa przez tarczę słońca naylepićy 
służy do wynalezienia parallaxy słońca która wynosi 8',0; 
teoryą tego sposobu w swojćm wyłożymy mieyscu. 


XXXVII. Parallaxa służy do wyrażenia promienia planety w czę” 
ściach promienia ziemskiego , a stąd do wynalezienia stosun 
ku jego bryłowatości do bryłowatości ziemi. 

Ze zrównania (a) mamy : 


OS 


wst m» 








wst ..(fig. 27), SG= 
Mając tedy parallaxę poziomą planety możemy znaleźć je- 
go odległość od ziemi wyrażoną w promieniach ziemskich. 
Nadto możemy jeszcze otrzymać stosunek objętości pla- 
nety do objętości ziemi. następującym sposobem. Niech 
S na fig. 29, Oznacza środek ziemi, Ś' środek planety; 
kąt „4SS jest parallaxą poziomą planety=m, jest to kąt 
pod którym się widzi z planety połowa tarczy ziemskiey. 


Kąt 4'SS' jest to parallaxa ziemi, czyli jest to promień 
pozornćy tarczy planety, nazwawszy średnicę pozorną pla- 
nety przez 8 będzie: 


5 
AS. r 
| 
wstIis=— m — 
” . -WRROŻ.Ó 


Porównywając to zrównanie z poprzedzającóm wypada 


wst 13 z "5 p 
Nimmo TOR walk "DID: wol Z ow 
WśLla p 2% | 4 
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Promień więe planety wyrazi się w promieniach ziemi, 
dzieląc średnicę pozorną planety przez dwa razy wziętą 
parallaxę jego poziomą. Mając stosunek promieni łatwo 


'5 
się dochodzi stosunek objętości, gdyż stosunek ten ==! 


” 5 
ztąd bryłowatość planety = (brył. ziemi) (2) . 


Srednice planet łatwo się mierzą za pomocą opisanych 
W swojóm mieyscu narzędzi ; przyłączamy tu tablice da- 
Jące naprzód kąt pod którym promień ziemi widziany jest 
4 różnych planet, czyli poziomą parallaxę planet; powtóre 
średnice pozorne tychże planet. 


Parallaca płanet w naybliższey ich od ziemi odległości, 


SIGDCE JT piwa disc! O. 
Merkuryńsz «© «0% 5 a% 


8.) "YDP NOSEOCJEC a; ty 
111; kożoea toi Y. 
Ueres. 

Pallas 4 z 
Juno | (e eS 4 
W esta 


. 1/4 
Jowisz  o-e<a"*W mia, © 


| 


44 


Saturń W 4-588 1 
" 


L ranus . . . . . . LĄ O ,ż 
Miężyć «+ s wór a "E9 46 


Srednice pozornć planet obserwowane m naymnieyszey 
od ziemi odległości. 


SERA ZES, Pia BKEODE 
MockukYREB iv 0 00% PAR” 
LL BPNNOMETSCZC ZZ: © 
|= PCRRTERPE PIE WY | 
DOORS" Z TE ©. 4 2 PORE: 
BEMOWIE 5 a 6 67 4,4 20 
SIENNA 2 Wig a © 4” 


Xiężyc "e, dlg ac PE FD X 39. 30. 
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Nowych eztćrech planet średnice dla małości nie mo* 
gą bydź dokładnie wymierzone ; podług obserwacyi Her- 
schela średnice pozorne tych planet są tylko małym u* 
łamkiem sekundy. 

Chociaż naywalnieysze użycie parallaxy jest do wyna” 
lezienia odległości planet od ziemi, tu jednak wykłada” 
jąc ten przedmiot szezególniey mieliśmy na celu wynale” 
zienie poprawki na przyprowadzenie wysokości planet ob" 
serwowanych z powićrzchni żiemi do wysokości odnie” 
sionych do jćy środka. 

Ponieważ parallaxa zniża gwiazdy, a refrakcya je pod” 
wyższa, wysokość więc prawdziwa planety równa jest wy” 
sokości obserwowanćy zmnieyszonćy refrakcyą, a powię” 
kszonćy ilością parallaxy. 

Parallaxa odmieniając wysokość planety odmienia tak” 
Że jego położenie odnoszone do iunych płaszczyzn, to jest 
wznoszenie się proste i zboczenie, wpływ parallaxy na 
te i na inne ilości, i jćy znajomość jest niezmiernie wa* 
Żną w zaćmieniach słońca i zakryciu gwiazd przez xię* 
życ, dla tego zastanowimy się nad sposobem otrzymania 
parallaxy we wznoszeniu się prostem i zboczeniu. 


XXXVIII. Zrównania dające parallazę we wznoszeniu się pro” 
stćm i zboczeniu. | 


Niech PZM (fig. (c)) wyraża południk mieysca Z, G 
mieysce prawdziwe gwiazdy, (' mieysce jćy zniżone przeź 
parallaxę. Punkt ? jest biegunem północnym równika , 
kąt przeto ZPG jest kątem godzinnym prawdziwym, któ- 
ry nazwiymy przez /, kąt zaś ZPG jest kątem odmie- 
nionym przez parallaxę, który nazwiymy przeż 7”. WW troy- 
kącie ZPG podług zrównań trzecich głównych (tr. k. $ 5) 
mamy 


dosty ZGwst?Z7— dostP?Zdost?ZG 


dosty F = wst ?ZG 


czyniąc 


ZG=N, PZG=Z, PZ=g90—H 
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będzie i | p 
d g dosty /V dost F7— wst Z7dost Z 
myk ŻE CŹ 
Sdzię HI wyraża szerokośc jeograficzną mieysca. WW troy- 
te ZPG' 
dosty ZV' dost 77 — wst 77 dost Z 
dosty RE OZRWMUZ-. .. 7 
Elzję N' wyraża pozorną odległość gwiazdy od zenit. 
- dost 77 -fę 
dosty P? — dosty ? = wiŻ) dosty //—dosty ZY ę 


__dost HI wst(/V'—/V) 
— wst wst/Vwst/V” 


dost HH wst(/V —.V) wstPwst ?' 
——--— 0 p: 
wst Z wst ZY. wstZV'. 





wst(7— P)= 2 

| tóm zrównaniu /V'—./V wyraża parallaxę wysokości, 

łórą może się wyrazić przez parallaxę poziomą ; jakoż 

Hazywając tę ostatnią przez m, mamy: _ 
N'—N=rwstN' 


__ m wst. "dost // wst 7? wst.7” 


"ws P— p WOORCOO CPE CZĘ © ROEE EWC ZEE 
wst( F) wst /Y wst/V wst 
> __mdost JI wst P wst7” 
RY” wst ZY wst Z j 


Ola wyrzucenia z tego wyrażenia poziomołuku Z, jako ilo- 
©, którćy tablice astronomiczne niedają, użyjemy zró- 
ania | 

wstP_ wst/V 
wstZ/  wsta 

ślię A—DG 
©rąc ztego zrównania wartość na wstZ, i kładąc ją 

zrównanie na wst(77— 7?) otrzymamy: 


» dost. Zfwst 7” 
wst 4 


wst (7? — 7?) = 
15 
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Odmiana wznoszenia się prostego mn jest ta sama co i ką” 
ta godzinnego, nazywając więc parallaxę wznoszenia się 
prostego P”—.P przez da i biorąc małe łuki za ich wsta” 
wy będzie 

w dost /fwst 7” ae (MA 


wst 4 


da = 


W tóm zrównaniu za Pi A można brać 7” 14! i wzajemni” 
podług tego jak jedne z tych ilości lub drugie są znane, bY” 
leby A nie było ilością bardzo małą, co w planetach do” 


tąd znanych zdarzyć się nie może. 
Dla znalezienia parallaxy zboczenia uważaymy tróykąt! 


też same to jest PZG i PZG' w których mamy poda | 
zrównań trzecich głównych: 


dosty A wst PZ = dost PZ dost ? +- wst P dosty Z 


| __ wstH.dost P ++ wst P dosty Z 
zę PC 1 


FZ r __ wst H.dost P'-Hwst.P' dosty Z 
dos G= dosty A ur y rud 








' ' Sewe J « km, i , 
doży ZAW OO IPRE ORDRE st/) 
dost 44 


Pomachaa m (dost P—dost P')wst.Z7+-(wst P—wstP')dosty/ | 


wst(4—4)—= — ost H 


Do wyrzucenia poziomołuku Z użyjemy zrównania któreś” 
my teraz z tróykąta PZG wyciągnęli, to jest: 
dosty 4 dost// —wst//dost 7? 
dosty Z = = 2 MIEJKDE r IE 


Jakoż kładąc tę wartość na dosty Z w zrównanie poprze” 
dzające, otrzymamy: | 


wst(4—4)= CH |(dost P— dost P) wst H = 


+ (wst P—wstP) (dostyadost 7/7 — „EWA 


wst /? 
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waże! | En Pnstów > 


x” *Weti(P'— Pydostą( PP PYO COTE wt A OLĄ 


wata f? wśtą (P +7) wst: (77 — P)wst A wst HwstP + 
| „ dost 74 wst 2? 


+ 2 wst 1 (P —7P)dost ; (7 P) wst // dost 7? wst A 
i wst £? dost H 
ca wstł (P— 7) dost  (7” + P') dost A 
wst/ | 
por 40 2wst?(77— P) wstA wst H za wspólnego mnożnika i. 
tę Mąc wst?(P'+-P)wstP--dost! (P-+-P)dostP =dost;(P—P) 
aszię : | | 
awst:(P” —pPywstawstł. „dost;(P'—P) z 
wst 4” dost 44 » 


__ 2wstą (P—P) dost 4 (7 + Die 


wst /? 


M(Aajwsta) 


= Ws O aa an 


wst Pdostfł 


__2wst;(P'— P)dost+ (P*” +-P) na 
wst? 






biorąc małe łuki za wstawy i kładąc za PP —P=da war- 
*© wyrażoną przez zrównanie (h), otrzymujemy: 


„PIR ZW CIO 


Slyż P+ P=2P+-da 


_ wst4' »dost//wst/7”dostad ost(P+-1da) 
ne wsp je wst wst— wst 4 


gdzieśmy wzięli 2wstą da = wstda. 
Jeżeli w otrzymanćm zrównaniu opuścimy 4 da, a tóćm 
samćm uczynimy 7 ==/”, będzićmy mieć następujące wyra- 


= 
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żenie na parallaxę zboczenia: 


dA =» (wst 4 wst Z] — dosta dost // dost P')......(%) 


wzięliśmy w drugiey stronie zrównania odległość od bie- 
guna prawdziwą za pozorną. | 
Zrównania (h) i (k) dają nam z dostatecznóm do praw- 
dy przybliżeniem wartość na parallaxę we wznoszeniu się 
prostóm i w zboczeniu. Zrównania te pod innym kształ= 
tem jako teź wiele innych, znaydują się w Przystosowanii 
Tryg. kul.; wyciągnąłem je tu dla tego, że właśnie z tego 
kształtu zrównań, gdzie parallaxa pozioma jest wspólnym 
mnóżnikiem wszystkich innych wyrazów, otrzymują sję ła* 
two inne zrównania na parallaxę, które nam w rozbiorze 
fenomenu przeyścia Wenusa przez tarczę słońca potrze” 


bnć będą. 


XXXIX. 77 pływfigury ziemi na odmianę parallary planet. Pyra 
źenie szerokości poprawney mieysca przezfunkcyą szerokości 
pozornóy. Zrównanie dające promień ziemi w częściach je” 
dnóy z osi ellipsoidy ziemskiey, wyrażony przez funkcyą sze” 
rokości pozorney i poprawnćy. 


Uważalismy dotąd ziemię jako kulę; stąd parallaxa po- 
zioma na pewną odległość planety jest taż sama dla wszy- 
stkich mieszkańców ziemi. Lecz że ziemia, jakeśmy mó* 
wili, nie jest doskonałą kula, promienie więc jćy nie są 
wszędzie równe, że zas parallaxa pozioma jestto właśnie 
kąt pod którym widziany jest promień ziemi: z planety; 
«widoczna więc że ta parallaxa odmieniać się musi z odmia* 
ną wielkości tegoż promienia. Parallaxa tedy na biegu* 
nie jest naymnieysza, naywiększa zas na równiku i nazy* 
wa się parallaxzą równikową (Parallaxe ćquatoriale). Ztąd 
rodzą się dwa ważne pytania: Maprzód: jak wielki ma 
wpływ nierówność promieni ziemskich na odmianę paral- 
laxy różnych ciał ? Powtóre: jakim sposobem mieć wzgl 
na tę odmianę ! 

Nazwiymy parallaxę równikową przez =, parallaxę 
na pewną szerokość JH przez »', podług zrównania (a) 
$-55 mieć będziemy: 
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, 
r 
wstaw —w — — 
o 
9 
r 
wstw —=s —— 
$ oO 


4 
4 , r 
w —=w."7 
r 
! Porównaymy parallaxę równikową xiężyca z jego paral- 


, -. 2 . . . 1 
laxą na bieganie. Wziąwszy spłaszczenie ziemi = -— 


509 
będzie 
z w (a : 
50g 
Wyrażając bowiem przez r” i 7” promienie na biegunie i na 
rowniku, wypada: 


ważą 1 

"SIĘ, 

Różnica więc parallaxy poziomćy równikowćy 0d paralla- 
l 


e . . . 1 , . 
xy poziomćy na biegunie wynosi Zgą parallaxy równi- 





U 
kowćy: Na xiężyc m =1% =5600.. Ztąd 
z" =3600 (1 z 3:2) bój sż29 60 WYG 
509 509 


Parallaxa tedy równikowa xiężyca większa jest od pa- 
rallaxy pod biegunem 0 11,6; różnica ta jest mnieysza 
w punktach środkujących między biegunem a równikiem. 
Gdybyśmy podobny rachunek zrobili na parallaxę innych 
planet, znaleźlibyśmy wpływ na jey odmianę z przyczy- 
ny figury ziemi zupełnie nieznaczny;'w szukaniu więc tyl- 
ko parallaxy xiężyca wzgląd na tę figurę mieć powinniśmy. 

Wystawmy sobie na fig. 5o łuk BOR ellipsoidy ziem- 
skiey spłaszczonćy przy biegunie B a wyniesionćy przy 
równiku /ł. Widzimy naprzód że promienie ziemi dla 
rozmaitych punktów jćy powićrzchni nie są równe, powtó- 
rę że przedłużenie ' promięnia SO robi z liniją wierzchoł- - 
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kową ab a: ZOJY różny podług różnćy szerokości 
jeograficzne mieysca; kąt ten niknie tylko na biegunie 
i na równiku, gdzie kierunek linii wierzchołkowóy zgadza 
się z kierunkiem promienia ziemskiego. Ciała bowiem cią- 
Żą w kierunku pionowym do powierzchni ziemi, w ellipsie 
zas węgielne nie przechodzą przez środek ellipsy tylko 
w naymnieyszych i naywiększych ellipsy od tego środka 
odległościach, WW obserwacyach nić wierzchołgowa ozna- 
cza nam liniją ZO, i odległości od zenit biorą się co do 
tćy linii; chcąc je więc odnieść do promienia ziemskiego 
trzeba je odnieść do linii 7”OS. Jeżeli gwiazda oebser- 
wuje się na południku, różnica między jóy odległością od 
zenit obserwowaną i odniesioną do kierunku promienia 
ziemskiego, iest właśnie kąt ZOFY, należy więc nam mieć 
jego wyrażenie. Kąt ON/łi=g jest szerokością mieysca, 
kąt OSi=9=9—ZOHMV zowie się szerokością mieysca 
poprawną; potrzeba nam naprzód znaleźć kąt g' wyrażo- 
ny przez funkcyą kąta 0; powtóre umićć znaleźć promień 
ziemski odpowiadający danćy szerokości jeograficzney 
mieysca. 

Wyraźmy oś większą ellipsoidy przez 2a, ©ś mniey- 
szą przez 2b, będzie: 


SR=a, SB=b, SP=z, POy 


Zrównanie ellipsy jest p=oVa=a | 








Podwęgielna PN = ke 
d 
sty ONP=styg == RARE (1) 
ARE A styg' BG 
styp = £; styf..... „ (2) 


SO*=pr— 2 =" sty” PET * 
=" TJ = +-z sty P=Josi'7 





U 
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, 1 b” 
Ze zrównania (x) z. yz? 


Bo z x 


Zrów. ellipsy .... y=ż a 


Stąd | z Lyizó 


a 


x b sty p=a' (a — u”) 
» a 


© z 
Va'--b'sty'9 
Kładąc to wyrażenie na z w zrównanie na r będzie 
-DKEMY Z. NRREŃ 
dost 9 (a'+-b'sty'9) 
' Wyrznucając z tego zrównania raz a, drugi raz b, za po- 
mocą zrównania («), otrzymamy dwa następne na » wyra- 
żenia : 
dost9 wst 9 
zaV (ost dost(6 =) = (gdont=5) © 
Zrównanie (z) daje nam szerokość poprawną mieysca przez 
szerokość pozorną; a stąd się wyciąga zboczenie, linii cią- 
żenia od kierunku promienia ziemskiego czyli kąt Q—9; 
zrównanie (7) daje nam promień ziemski na każdą szero- 
kość jeograficzną mieysca. 

Znalazłszy wartość na Q—9, wartość tę odciągnąć na- 
leży od odległości od zenit obserwowanćy na południku, 
jesli gwiazda była z tóyże strony zenit co i równik, odle- 
głość ta zmnieyszona parallaxą wysokości daje odległość 
Od zenit prawdziwego jaka byłaby widzianą ze środka ziemi. 

Parallaxa wysokości wyciąga się ze zrównania 


u—=» Wst Z 


gdzie za Z trzeba wziąć odległość od zenit poprawną co 
do kąta Q—9, a za” parallaxę poziomą, biorąc w niey pro- 
Mień ziemski stosowny do szerokości jeograficzney micy- 
Sca, wyciągniony zezrównań (7). Jeżeli obserwacya gwia- 
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zdy nie jest na południku, ale w mięyscu z:p. G (fig. 51) 
naówczas mamy tróykąt GJYZ w którym FYZ, GZ i po- 
ziomołuk 7/ZG są znane, otrzymamy więc wartość na 
JVG, to jest na odległość pozorną gwiazdy od prawdzi- 
wego wierzchołka. 

Z wyrażenia tego moglibyśmy wyrzucić poziomołuk ja- 
keśmy to we wzorach na parallaxę wznoszenia się proste- 
go i zboczenia zrobili, a natomiast wprowadzilibysmy kąt 
godzinny, szerokość jeograficzną mieysca, i odległość gwia” 
zdy od bieguna świata. Wszakże rachnnek tego rodzaju 
prawie nigdy nie wypada w zastosowaniach Astronomii, 
dla tegośmy tylko o nim krótko wspomnieli. Odnosimy 
bowiem ciała niebieskie do równika, jak powszechny jest 
zwyczay, a naówczas zboczenie prawdziwego zenit od 
wierzchołka wskazywanego przez nić wierzchołkową nie 
wchodzi ani we wznoszenie się proste gwiazdy ani w jćy 
zboczenie, bo te ilosci zostają zupełnie też same, czy to 
porównywamy gwiazdę z zenit prawdziwym, a ten potóm 
z biegunem świata, czy porównywamy z zenit pozornym od- 
nosząc go do tegoż samego bieguna świata, dla tego paral- 
laxa wznoszenia się prostego i zboczenia z tego względu 
nieodmienną zostanie, cała w niey odmiana zależy tylko 
na odmianie szerokości jeogralficznóy mieysca. "lo jest, po- 
nieważ parallaxa wznoszenia się prostego i zboczenia za” 
leży, jak to widzimy we wzorach (A) i (4) $ 38, od sze- 
rokości jeograficzney mieysca, dla tego w szukaniu paral- 
laxy xiężyca przez te wzory należy zamiast szerokości p0- 
zorney /ł czyli o, wziąść szerokość poprawną g', i dlatćy 
jedynie przyczyny wyprowadziliśmy zrównanie (a) dające 
nam szerokość jeograficzną poprawną przez funkcyą 52e” 
rokości pozornćy. 
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Bieg roczny słońca. 





XL, Fenomena okazujące bieg słońca od zachodu na wschód, Ob- 
serwacye tego biegu. Droga słońca jest kolem wielkićm. 


Uważając położenie słońca w ciągu roku, łatwo jest wi- 
dzieć, że punkt jego wschodu i zachodu coraz się odmie- 
hia, poziomołuk tćy gwiazdy daleko jest mnicyszy w cza- 
le zimy jak latem, wreszcie nie równa wysokość południ- 
kowa słońca astąd odmienna długość dni i nocy, pokazy- 
Wanie się coraz nowych gwiazd poprzedzających wschod 
słońca, a gaśnienie tych które po nićm zachodzą, a stąd 
tóżny widok nieba w rozmaitych porach roku, są fenome- 
Na, które wyraźnie dowodzą, że słońce ma bieg rzetelny 
lub pozorny od zachodu na wschód. (chcąc poznać ten 
bieg i oznaczyć drogę słońca potrzeba nam na każdy dzień 
Umieć znaleźć położenie jego na kuli niebieskiey, co otrzy- 
mamy obserwując każdego dnia jego przechód przez połu- 
dnik i wysokość w czasie tego przeyścia. Przechód przez 
poładnik da nam wznoszenie się proste słońca odniesio- 
te. do pewnego punklu równika wziętego za początek; 
ż wysokości zaś południkowćy otrzymamy zboczenie słoń- 
tą. Mając wznoszenie się proste i zboczenie jakiey gwia- 
zdy, mamy znane jćy położenie na kuli niebieskiey. 

WY znoszenie się proste słońca otrzymuje się, biorąc czas 
dotknięcia do nici południkowćy w lunecie brzegu jednego 
| drugiego, i summę dwóch obserwacyy dzieląc przez dwa. 

orównaymy tym sposobem otrzymywane każdego dnia 
przeyścia środka słońca przez południk z przeyściem gwia- 
zdy jakićy stałćy, znaydziemy, że jeżeli gwiazda przecho- 
dziła wczora przez południk o minat a przed słońcem, dzi- 
Siay przechodzić będzie o minut a--4, po upłynieniu pe- 
wnćy liczby dni »:p. n różnica między przeyściem gwia- 
zdy a słońca będzie a--4.n blisko; słońce więc zdaje 
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się posuwać codzień o minut 4 czasu czyli o stopień je- 
den co do wznoszenia się prostego od zachodu na wschód. 
Połowa summy wysokości dwóch brzegów słońca zmniey- 
szona refrakcyą, a powiększona parallaxa daje wysokość 
„środka słońca z któróy mając znaną szerokość jeograficzną 
mieysca, łatwo się wyciąga zboczenie. Jeżeli obserwacye 
wznoszeń prostych i zboczeń słońca, robimy ciągle przeź 
długi czasu przeciąg, i porównywamy je z jaką gwiazdą 
znaydziemy, że słońce coraz się oddalając od tćy gwiazdy; 
obiega całe niebo, i znowu do teyże samćy gwiazdy po” 
wraca, tak Że po upłynieniu pewnćy liczby dni, różnica 
między wznoszeniem się prostóm słońca i gwiazdy do po” 
równania wziętćy, znowu będzie minut a. WW czasie tego 
obrotu, słońce dwa razy znayduje się na płaszczyźnie ró” 
'wnika, potóm przechodzi na stronę zzp. północną. Zbocze” 
nie jego co raz rośnie, dochodzi swóy naywiększey war” 
tości, 'po czćm się zmnieysza, i przechodzi na stronę po” 
łudniową równika; wzrost i ubywanie zboczeń na stro” 
nie południowćy jest zupełnie takie jak i na stronie pół 
nocnóy. WWreszcie słońce przychodząc do tego samego ró” 
wnoleżnika na którym zaczęliśmy obserwacye , przycho” 
dzi razem do tego samego koła zboczeń, a stąd do teg? 
samego wznoszenia się prostego; tak że odmiany zboczenia - 
i wznoszenia się prostego słońca razem się kończą, po czóm 
słońce zaczyna drugi obrót i znowu przez podobneż, co do 
położenia swego, przechodzi odmiany. 
Wziąwszy kulę sztuczną na któróy narysowany jest 
równik, jego bieguny, i koła zboczeń, znaczmy dnia każ” 
dego, podług znalezionego zboczenia i wznoszenia się pro” 
stego słońca, jego położenie na tćy kuli; połączywszy po” 
tóm te punkta z sobą, znaydziemy, że linija krzywa ty” 
sposobem uformowana, będzie kołem wilkićm przecinają” 
cóm się z równikiem we dwóch punktach odległych od sie” 
bie na 180%, i pochylonóćm do równika kątem przeszło 25 
wynoszącym. Ponieważ sposób ten mechaniczny dla nie” 
uchronnych błędów wiele co do wypadków zostawuje wąt” 
pliwości, staraymy się je wyciagnąć sposobem dokładniej” 
szym z obserwacyi i rachunku, 











Z 
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XLI. Oznaczenie pochyłości drogi słonecznóy czyli ekliptyki do 
równika, i puuktów gdzie się ekliptyka z równikiem przecina. 
Rachunek zastosowany do obserwacyi potwierdza, źe droga 
słoneczna leży na płaszczyznie przechodzącćy przez środek 
ziemi. Punkta równonocne i przesileń. Źwrótniki, koła bie- 
gunowe, koła wrębne. Gromady, gwiazd przez które przecho- 
dzi ekliptyka. 


Niech na (fig. 52) RO wyraża nam koło równika, R4ACO 


0gę słońca, 2 biegun świata, G punkt od którego ra- 
chujemy wznoszenie się proste. 

W tróykącie „4RS, „48 jest zboczeniem słońca, które 
lązwjymy przez 8, RS jest różnicą wznoszęń prostych 
słońca i punktu R, RS=GS— RG=(a —a); kąt „ARS=«w 
Jest pochyłością drogi słońca do równika. 


sty g=wst(« —2)styw......(zr.f. Tr. k.) 


W tem zrównaniu mamy związek między dwiema niezna- 
lemi a i w, zboczenie bowiem 6 i wznoszenie się proste 
słońca mieć możemy przez obserwacyą. Jeśli to zbocze- 
Wie j wznoszenie się proste znamy, kiedy słońce znayduje 
Się w innym punkcie drogi swojćy, otrzymamy podobne 
Zrównanie 


styg =wst(«' —a)styw 


Lą pomocą tych dwóch zrównań możemy oznaczyć dwie 
„uznane «im, w przypuszczeniu że gię te dwie ilości 
W przeciągu między dwiema obserwacyami nie odmieniły, 
Możemy jeszcze postąpić tym sposobem: daymy żeśmy 
e oerowa wznoszenie się proste i zboczenie słońca 
W punktach 4 i C; w tróykącie zatem „4BC znamy kąt 
Bij dwa boki 4Bi BC, możemy przeto wynaleźć kąt 
za pomocą analogii Nepera, albo zrównań (4) Tr. k. 


wstB 
dosty HC wst „43 — dost „48 dost 8 


w Wóykącic „ARS 


dosty-.4= 
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sty RS=sty „4 wst 248 


_sty8'p . «... (Zr. f. Tr. k.) 


sy R=are — wst8 


GS—RS= GR=_wznoszeniu się prostemu punktu R. 


Zmając z poprzedzających zrównań wznoszenie się prost” 
punktu Z, szukaymy podobnym sposobem wznoszenia się 
prostego pustą O, a znaydziemy że te dwa punkta różnią 
się we wznoszeniu się prostćm o 180%, Owszem jakiekol- 
wiek dwa mieysca słońca uważane będą z jednóy i z dru” 
giey strony równika, mające toż samo zboczenie , różnica 
ich wznoszeń prostych jest zawsze 180%. Machując ne 


moment dany obserwacyi ze wznoszenia się prostego i ką” 


ta w zboczenie słońca, i nawzajem wznoszenie się proste 
ze znanego zboczenia, i porównywając wyciągnione z ra” 
chunku ilości z danemi przez obserwacyą, znaydziemy zu” 
pełną między niemi zgodność; eo pokazuje że droga słońca 
leży na płaszczyznie przechodzącćy przez RY ziemi | 
przecinającóy się z płaszczyzną równika pod kątem». Ta 
pozorna droga słońca na niebie zowie się Zkliptyką (Eclip* 
tique), dla tego, że w czasie zaćmień słońca i xiężyca, xię* 
Życ znayduje się na tóy płaszczyznie lub w małćy bardzo 
od nićy odległości. Iwa przecięcia tćy płaszczyzny z pła* 
szczyzną równika, to jest punkta 4 i O, zowią się punkta” 
mi równonocnemi (Points equinoxiaux, ou Equinoxes), gdyż 
słońce znaydując się w tych punktach, znayduje się razem 
na płaszczyznie równika, a stąd dzień na całóy ziemi ró” 
why jest nocy, pozióm bowiem każdego mieysca przeci” 
na się zrównikiem na dwie równe części. 

Punkt od którego słońce zaczyna wznosić się nad ró 
wnik przechodząc na stronę północną, nazywa się punktem 
równonocnym wiosennym (ćquihoxe du printems); oznacza” 
ją go pospolicie przez znak Y. Drugi punkt równono- 
cny od którego słońce zaczyna mieć zboczenie południo- 
we, zowie się punktem równonocnym jesiennym (ćquino- 
xć d”automne), oznaczają go przez znak 


Poprowadźmy łu, BEM tak, aby podzielił odległość 
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pańiktów RiO na dwie równe części, punkta Rio bę- 
dą biegunami tego łuku, łuk więc ten jest miarą kąta R, 
1 O. Punkta ekliptyki gdzie słońce dochodzi naywiększego 
zboczenia północnego lub południowego, zowią się punkta- 
mi przesileń (points solstitiaux, ou solstices); punkt prze- 
sileń ze strony północnćy równika zowie się przesileniem 
letnićm (solstice d” ćtć), drugi ze strony południowćy na- 
zywa się przesileniem zimowćm (solstice d” hiver); oba są 
odległe od punktów równonocnych na go”. 

Kąt między równikiem a ekliptyką zowie się pochyło- 
ścią ekliptyki (obliquite de V Ecliptiqne); pochyłość ta wy- 
nosi 25” 26, Punkta stanowisk opisują w biegu dziennym 
koła małe odległe od równika na 259.28. Koła te zowią 
$ię zwrótnikami (tropiqnes). 

- Linija prosta prowadzona przez środek ziemi pionowo 
do ekliptyki jest osią ekliptyki, ajćy końce na kuli niebie_ 
skiey zowią się biegunami eklipty ki, odległość bieguna ekli- 
ptyki od bieguna równika jest równa Fodlyłośći ekliptyki, 
to jest 230, 28. Biegun północny ekliptyki pada w kon- 
stellacyi Smoka między dwiemą gwiazdami £ i 3 teyże kon- 
stellacyi; bieguna południowego w naszćm położeniu wi- 
dzieć nie możemy. Koła małe opisywane w biegu dzien-- 
nym przez bieguny ekliptyki nazywają się koła biegunowe 
(cercles polaires). Koła przechodzące jedno przez biegu- 
hy równika i punkta równonocne, drugie przez bieguny 
równika i punkta stanowisk, nazywają się koła wrębne 
(colures); pierwsze kołem wrębnóm porównań (colure des 
ćquinoxes), drugie kołem wrębnćm przesileń (colure des 
solstices). Astronomowie podzielili gwiazdy. między któ- 
remi leży droga słońca, na dwanaście gromad. Znaki ich 
l nazwiska są następnjące : 


Y Baran (Aries) =— Waga (Libra) 

0 Byk (Taurus) "m, Niedzwiadek (Scorpius) 
I Bliźnięta ((remini) Z Strzelec (Arcitenens)*- 
S5 Rak (Cancer) DQ Koziorożec (Gaper) 

6, Lew (Leo) / s: Wodnik (Amphora) 
M, Panna (Virgo)  --<|| 06 Ryby (fkces). 
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Z tych pićrwsze sześć są znaki północne, ostatnie sześć 
południowe. 

Punkta przesileń są w znakach Raka i Koziorożca, dla 
tego zwrotnik północny nazywa się jeszcze zwrotnikiem 
raka (tropique de Vćcrivisse , ou du Cancer). Zwrotnik 
południowy zwrotnikiem MKozieroźca, (trapique du Capri- 
corne). 


XLII. FFynalezienie pochyłości ekliptyki za pomocą obserwacji 
naywiększey lub naymnieyszey wysokosci południkowóy słoń: 
ca. . Oznaczenie położenia punktów równonocnych z dwóch ob- 
serwacyy słońca na jednymże równoleźniku, Długość i sze” 
rokość gwiazdy. 


Podaliśmy wyżćy sposób znalezienia pochyłości ekli- 
ptyki; można ją jeszcze wynaleśdź tym sposobem: Oh- 
serwuymy wysokość południkową słońca w dzień, kiedy 
przychodzi do przesilenia któregokolwiek, i wyciągniy- 
my z tóy obserwacyi jego zboczenie , jeżeli słońce znay* 
dowało się zupełnie w punkcie przesilenia w czasie przey- 
ścia przez południk , zboczenie tak otrzymane będzie wła- 
śnie pochyłością ekliptyki; jeżeli nie, potrzeba mieć za 
pomocą obserwacyy albo z tablic znany bieg słońca co do 
zboczenia, i ilością proporcyonalną powiększyć zbocze- 
nie otrzymane z obserwacyi na południku. Albo tak jak 


wyżey uważać w troykącie REM sty w=— RM I? gdzie 
jeżeli RIM=go?, w=8; jeżeli SSA: gdzie « 


znaczy pewną liczbę minut, naówczas sty w = O 
gdzie da jest ilością małą bardzo, wyrażającą różnicę mię* 
dzy jednoscią a wstawą ARM. 

Jak skoro pochyłość ekliptyki jest znana, jedna ob- © 
serwacya wznoszenia się i zboczenia słońca dostateczną 
jest do oznaczenia położenia punktu równonocnego: albo- 
wiem naówczas w troykącie „4RS 

wst RS => 
styw 
BAR wznoszeniu się prostemu punktu /t. 
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Do oznaczenia tego punktu używają pospolicie Astro- 
nomowie następującego sposobu. QObserwuymy różnicę 
wznoszeń prostych między gwiazdą jaką stałą a słońcem, 
w czasie kiedy to po przeyściu przez równik ma zbocze- 
nie rosnące małe. Jeżeli za gwiazdę do porównania wzię- 
liśmy tę samę od którey zgodziliśmy się rachować wzno- 
szenia się proste , różnica wznoszeń będzie właśnie wzno- 
szeniem się piditóze słońca =GS (fig. 52). Obserwuymy 
potóm toż wznoszenie się proste słońca, gdy przeszedłszy 
punkt przesilenia £ i zbliżając się do równika, przyy- 
dzie znowu do tegoż samego równoleżnika, tak że zbocze- 
nie CS' =_48; wznoszenie się to naówczas będzie GS". 


GS—288S = GS-385S=GM 
GM — go? = GR. 
Tym sposobem otrzymamy odległość na rówfńiku punktu 
R, od punktu wziętego za zero. Jeżeli punkt ten /t chce- 


my wziąść za początek wznoszeń prostych, dosyć jest 
wszystkie wznoszenia się proste, rachowane od punktu G, 


zmnieyszyć 0 ilość G.t. Astronomowie punkt porówna- 


nia wiosennego obrali za zero wznoszeń prostych, i we 
wszystkich katalogach położenie gwiazd do tego punktu 
jest odniesione. Dla tego położenie tego punktu jest bar- 
dzo waźną rzeczą, i Astronomowie starają się co rok o0- 
znaczać je z jak naywiększą dokładnością. 

Możnaby jeszcze obserwować słońce przed przeyściem 
jego przez punkt równonocny kiedy się znayduje w pun- 
kcie m i ma zboczenie mn, a potóm po przeyściu przez 
ten punkt kiedy zboczenie północne og równe jest zbo- 
czeniu południowemu m». Mielibysmy mkówoska Gn i Gq, 


a stąd GR=SET 


' 
Wreszcie można jeszcze z obserwacyi poprzedzającćy 
przeyście słońca przez równik, i z obserwacyi drugiey tuż 


hastępującey po tóm przeyściu, wyciągnąć czas zp. 7, kie- 
y zboczenie słońca jest ©*. 0. 0. czyli czas kiedy słoń- 
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ce było w punkcie 7ł, Rachując potóm ze znanego z obserwa” 
cyi biegu w odległościsłońca od gwiazdy (, odległość tę na 
czas 7, otrzymujemy tóm samćm odległość punktu £ od 
gwiazdy G, czyli wznoszenie się proste tóćy gwiazdy. 

Połołania ciał niebieskich co do ekliptyki uważa się 
podobnież jak i względem równika. Niech będzie na 
(fig. 55) gwiazda X, którey zboczenie jest 2X.4, a wzno- 
szenie się proste „470. Poprowadźmy przez pisguń ekliptyki 
LZ, koto ŁX£EG pionowe do ekliptyki; koło to nazywa się 
kołem szerokości. Łuk tego koła X C zawarty między ekli- 
ptyką a gwiazdą zowie się szerokością gwiazdy (latitude) 
północna lub południową, podług tego, jak gwiazda jest ze 
strony północnćy lub południowćy ekliptyki. £Łuk ekli- 
ptyki DG zajęty między kołem szćrokości a punktem ró- 
wnonocnym wiosennym, zowie się długością gwiazdy (lon- 
gitude). Długość więc i szerokość dają położenie gwiazd 
względem ekliptyki, tak jak wznoszenie się proste i zbo- 
czenie względem równika. Ustawicznóm prawie w nauce 
Astronomii jest zadaniem, jak mając dane wznoszenie się 
proste 1 zboczenie „gwiazdy. wynaleść jóy długość i sze” 
rokość , i wzajemnie , jak z danćy długości i szerokości 
przyyść do wznoszenia się prostego i ez ną 

Na rozwiązanie pierwszego moulkienik służą formuły. 








wsta 
RZ sty8 
wsty= zkuda aa --») 
„4 __Sty « Wsł (Q-- m) 
sŁy zwi" * * ATZ 


Zagadnienie odwrótne rozwiązuje się przez zrównania 








e W joke 
. _ styy 
„__Wsty dost(9' — o) 
ws dost 9 
styawst(Q — 
sty a SU NORE, 


wstQ 
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9 iw są kąty posiłkowe, wyraża szerokość gwiazdy, 8 
zboczenie, a długość, « wznoszenie się proste. Wywod 
trygonometryczny tych zrównań dany jest w przystosowa- 
niu 'Tr. k. $ 27 1 28; łatwo jest je otrzymać przez uwa- 
gę troykąta £BG (fig.y), gdzie KEB=w=poch. Ekl. 
EG=go9—y, BG=go*—£, EE=go*—a, B=go" +a. 


XLIII. Bieg słońca po ekliptyce przyczyną jest różnych por roku. 
Bieg ten pozorny jest skutkiem rzeczy wistego biegu ziemi o0- 
koto słońca, 


Łatwo jest widzieć, że bieg słońca po ekliptyce jest 
właśnie przyczyną różnych por roku: słońce bowiem znay- 
dując się w znakach Barana i Wagi jest wtenczas na'ró- 
wniku, i mieszkańcy ziemi mają dzień równy nocy. Gdy 
słońce przyydzie do przesilenia zimowego, to jest do zna- 
ku Koziorożca, wtenczas dla mieszkańców półkuli pół- 
hocney dzień jest naykrótszy, a noc naydłuźsza, gdyż ró- 
wnoleźnik słońca przecięty jest przez poziomy mieyse na 
półkuli północney będących, tak, iż część ich większa jest 
pod poziomem, mnieysza nad poziomem. WWtenczas ma- 
my zimę, a mieszkańcy półkuli południowey mają lato. 
Przeciwną porę roku mamy. gdy słońce w sześć miesięcy 
przeydzie w.naywiększe ku stronie północney zboczenie, 
l zrobi dla mieszkańców półkuli półnoeney dni długie i 
ciepłe ; nazywamy to latem, mieszkańcy półkuli połu- 
dniowóy mają wtenczas zimę. 

Zastanówmy się teraz azali ten bieg słońca jest rzeczy- 
Wistym lub pozornym tylko. Mówiliśmy że promień zie- 
mi widziany ze słońca nie wynosi g, gdy tym czasem pro- 
 Mień tarczy słoneczney daje się widzieć z ziemi pod ką- 
tem przeszło 15. Ztąd wypada że bryłowatość słońca jest 
milion razy większa od bryłowatości ziemi. Możnaź te- 
dy pomyśleć, ażeby tak ogromna massa jak jest słońce, 
miała krążyć około tak małćy bryłki? Nie rozsądnieyże 
jest uważać bieg ten pozorny słońca jako skutek optyczny 
biegu rzetelnego ziemi w tę samę stronę, zwłaszcza żeśmy 
już przestali uważać ziemię za będącą w spoczynku, owszem 
widzieliśmy, że ziemia jest bryłą okrągłą odosobnioną w prze- 


27 








130 POCZĄTKI ASTRONOMII 

strzeni, mającą bieg wirowy około swojćy osi i mogącą 
przyjąc wszelki inny ruch przez jakąkolwiek siłę jćy udzie- 
lony. Fenomena z biegu ziemi wypadające zupełnie są 
też same jakie nam bieg słońca zdaje się sprawować. Niech 
na (fig. 54) słońce będzie w punkcie S$, a ziemia w znaku 
Barana; widzieć będziemy słońce w kierunku YS=x, to 
jest w znaku ==; jeżeli ziemia przechodzi od znaku T 
do znaków $5, TI, 65, podnosząc się nad równik, zdawać się 
nam będzie że słońce spadając pod równik idzie od znaku 
<= do znaków M,, £; p. Nie czując więc biegu wła” 
snego przypisujemy ten bieg słońcu, tak jakeśmy przypi- 
sywali biegowi dziennemu nieba skutek obrotu ziemi oko- 
ło swojćy osi. : 

Kopernik pierwszy był twórcą układu świata, w któ* 
rym słońce uważa za środek i ognisko świata słoneczne” 
go, około którego ziemia z innemi krąży planetami; i dla 
tego ten układ nosi nazwisko układu Kopernika. Uważa 
jąc oś obrotu dziennego ziemi w ciągu roku samćy sobie 
równoległą, z łatwością się tłumaczą rozmaite fenomena dla 
różnych mieszkańców ziemi z odmian por roku wynikające: 
Do tego dosyć jest pomyśleć sobie płaszczyznę przecho” 
dzącą przez środek ziemi i pionową do linii łączącey środ- 
ki słońca i ziemi. Płaszczyzna ta w różnych położeniach 
ziemi przecinając nierównie równoleźnik ziemski, jest przy” 
czyną różnćy w różnych porach roku długości dni i nocy: 
(Wyłożenie dokładne i jasne tych fenomenów znaydzie 
czytelnik w Jeogr. J. Śniadeckiego k. 105 i następujące): 

Między zarzutami przeciwko układowi Kopernika ro” 
bionemi, było to pytanie: dla czego oś ziemi w ciągu roku 
odpowiada jednymże punktóm nieba, i dla czego odległo” 
ści kątowe gwiazd zostają też same, chociaż ziemia krą- 
Żąc wkoło słońca do jednych się gwiazd zbliża, a od dru- 
_ gich oddala? Dzisiay zarzut ten żadnćóy nie ma wag 
z niego bowiem to się tylko dowodzi, że cała wielkość 
drogi ziemskiey wkoło słońca niknie w porównaniu odle- 
głości gwiazd stałych. 


— A 
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Poprzedzanie punktów równonocnych (prócession 
des equinoxes), i kołysanie się osi ziemskiey 
(Nutation). 





XLIV. Rok gwiazdowy. Odmiana w położeniu gwiazd stałych. 
Jak się dochodzi jey ilość? Przez kogo odkryta. Uwaga 
nad obserwacyami Ptolemeusza. Znaki zwierzyńcowe nie od- 
powiadają juź gromadom zwierzyńcowym. 


Czas którego potrzebuje słońce do przyyścia powtór- 
nego do tóy sąmćy gwiazdy od którćy bieg jego” uważać 
zaczęliśmy, zowie się rokiem gwiazdowym (annće sidćrale). 
Łatwo go jest oznaczyć, rachując czas kiedy różnica w dłu- 
kości między słońcem a gwiazdą jest np. 4, po upłynie- 
niu pewnćy liczby lat szukaymy czasu kiedy różnica w dłu- 
gości między słońcem a gwiazdą była znowu 4; liczba 
dni upłyniona przedzielona przez liczbę lat, da nam dła- 
gość roku gwiazdowego. I tak 166g kwietnia 19, o 0$.5'.47" 
różnica między długością słońca i Procyona była 3*.89.5g'.36", 
w 1745 kwietnia 2, o 11%.10/.45' różnica w długości była 
znowu taż sama. A 

Czas upłyniony między dwiema obserwacyami jest 


27759". 119.6.58'. Stąd 


q d 8 «© „ 
Rok gwiazdowy = IDY 2365.68.84. (*) 


Lecz jeżeli będziemy szukać czasu jakiego potrzebuje słoń- 
ce do przeyścią od punktu równonocnego znowu do tegoż 
samego punktu, znaydziemy że czas ten nie jest równy ro- 








(*) Są to dni średnie słoneczne, które się mierzą przeciągiem 
Czasu między dwóma następnemi przeyściami słońca przez po- 
łudnik, jak o tóm niźćy mówić bedziemy. 


nę "LEJ WWRSĄ a 
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kowi gwiazdowemu. Długość gwiazdy i słońca rachowana 
po skończeniu roku gwiazdowego okaże się większa prze- 
szło o 50”. 

Jużeśmy mówili jakim sposobem oznaczyć można poło- 
żenie punktu równonocnego względem gwiazd stałych; 
do tego punktu odnieśliśmy wznószenia się proste i dłu- 
gości gwiazd. Porównywając tak ułożone katalogi gwiazd 
w różnych czasach robione, znaydziemy, że położenie gwiazd 
w tych katalogach tym bardziey jest różne, im bardziey 
epoki katalogów są od siebie odległe. 

Odmiany te gwiazd co do położenia są różne dla ró- 
Żnych gwiazd, jeżeli te odmiany uważamy co do wznosze= 
nia się prostego i zboczenia; lecz jeżeli odniesiemy poło* 
żenie gwiazd do ekliptyki, znaydziemy zaprzód: Że odmia- 
na w szerokości jest żadna lub bardzo mała, odmiana zaś 
w długości zawsze dodatna i taź sama dla wszystkich gwiazd. 
Stąd więc wypada, że albo niebo całe z gwiazdami stałe* 
mi ma bieg powolny około osi ekliptyki od zachodu na 
wschód, albo że przecięcie ekliptyki z równikiem ma bieg 
przeciwny po ekliptyce od wschodu na zachód. Cheąc 
oznaczyć ilosć tego biegu dosyć jest porównać dłu- 
gości gwiazd w różnych czasach obserwowane; lecz że bieg 
ten jest bardzo powolny , należy wziąść obserwacye ile 
można od siebie odległe, dla zmnieyszenia błędów obser- 
wacyi; jeżeli bowiem porównamy obserwacye długości 
jakiey gwiazdy między któremi upłynęło lat 100, wten- 
czas błąd obserwacyi zmnieyszy się sto razy w ilości bie- 
gu rocznego. lualand porównał obserwacye gwiazdy tak 
nazwanćy kłos Panny, robione przez Hypparcha na 128 
lat przed erą chrześciańską z obserwacyą tóyże gwiazdy 
w 1750. 

Na 128 lat przed erą chrześc. Długość «Tip, =57. 249.0 
NY: 1700 %985:.. >..-/8a OWA PZ + sibkkG 6. 20. 21. 
s o 10 "a>" KŻ 7 





o*. 267.21* 
Powiększenie siętedy w długości a mw. jest 267. 21/. w prze” 
ciągu 1878 lat. Stąd jeżeli bieg ten jest jednostayny, ilość 
tego biegu w przeciągu roku będzie 
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267. 21' c 
ko ody „0 
Z tego biega wypada że punkta równonocne nie odpowia- 
ają zawsze jednymże punktóm kuli niebieskiey, i słońce 
Potrzebuje nieco mniey czasu do powrócenia do równika 
jak do przyyścia znowu do tychże samych gwiazd. Pun- 
ła tedy równonocne zdają się cofać w stronę przeciwną 
legowi słońca, to jest od wschodu na zachod, i bieg ten na- 
zwano poprzedzaniem albo cofaniem się oleżąde równo- 
Nocnych (prócession on retrogradation des ćquinoxes). 
Hypparch Astronom w Alexandryi był pićrwszy któ- 
ty odkrył poprzedzanie punktów równonocnych ; przed 
him sądzono że słońce powracając do porównania wiosen- 
hego powraca także do tychże samych gwiazd. llość te- 
50 hiegu podług Ptolemeusza wynosiła 56', obserwacye je- 
go porównane z dzisieyszemi dają na ten bieg 52" lub 55”, 
tym czasem obserwacye Hypparcha dają 50; ilość zaś na 
którą się dziś powszechnie Astronomowie zgadzają, jest 
d0',1. Z czego wniesiono, że Ptolemeusz nie robił sam ka- 
talogu gwiazd, alego z obserwacyy Hlypparcha wyciągnął, 
dodając 2?. 40 do długości gwiazd wszystkich przez ilyp- 
parcha obserwowanych, podług przypuszczonego cofania 
się punktów równonocnych 56 na rok. Kopernik z da- 
wnieyszych naybliżey przystąpił do dokładnego oznacze- 
nia ilości poprzedzania punktów równonocnych naznacza- 
jąc jeden stopień w przeciągu lat 72, co daje 50” na rok. 
Zmając bieg ten roczny łatwo jest wyrachować czas ja- 
kiego potrzebuje punkt równonocny do obieżenia całóćy 
ekliptyki, czas ten jest: 


5609 


—= 25868 lat. 
50 1 





Ponieważ znaydowanie się słońca w rozmaitych groma- 
dach gwiazd, wskazywało czaś rozmaitych prac .rolni- 
czych, podzielono, jakeśmy mówili, ekliptykę na dwana- 
ście gromad, które nazwano znakami (signes). Od czasu 
tego podziału, punkta równonocne znacznie położenie swo- 
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je odmieniły, i punkta porównań i przesileń nie padają 
więcćy na te same gromady. Astronomowie jednak zosta” 
wili dawny podział ekliptyki i imiona dwunastu znaków; 
ale znaki te już nieodpowiadają gromadom którym da” 
wniey odpowiadały. I tak pićrwszy punkt znaku Barana 
odpowiada zawsze porównaniu wiosennemu, Wagi poró” 
wnaniu jesiennemu, znaki Koziorożca i Raka odpowiada” 
ją punktom przesilenia zimowego i letniego: ale konstel- 
lacye Barana, Wagi, Kozioroźca i Raka, które zą cza” 
sów Hypparcha znaydywały się w tych cztćrech punktach 
ekliptyki, teraz przez cofanie się punktów równonocnych 
odległe są od nich na wschód około 30”. Pas nieba zaymu” 
jący 12 gromad, w pośrodku którego leży ekliptyka, na” 

zwano Zwierzyńcem (zodiaque) dla tego, że większa liczba 

gromad miała nazwiska żwierząt. Potrzeba więc dzisiay 

rozróżnić, jakesmy widzieli, znaki źwierzyńcowe które 54 

teź same co dawnićy i stałe co do punktów porównań i 

przesileń, od konstellacyi które się coraz bardziey od 

tych punktów oddalają. 

Z, biegu punktów równonocnych wypada jeszcze że wi- 
dok nieba w nocy w czasie tychże samych por roku, ró* 
Żny jest w różnych wiekach. I tak kiedy na początku wio” 
sny słońce znaydowało się w gromadzie Barana, widzieć 
można było w pośrodku nocy konstellacyą Wagi prze” 
chodzącą przez południk, i otaczające ją gromady gwiazd 
innych. Kiedy z przeciągiem przeszło stu wieków punkt 
równonocny wiosenny przyydzie do gromady W agi, naów” 
czas juź tćy gromady na wiosnę widzieć nie można bę* 
dzie; gromada Barana i blizkie jóy konstellacye pokryją 
w nocy sklepienie nieba, | 


XLV. Cofanie się punktów równonocnych tłumaczy się przez bieg 
osi ziemskiey okcło osi ekliptyki. Poprawa katalogów co do 
poprzedzania punktów równonocnych. Długość roku zwrotni* 
kowego w różnych wiekach jest różna z przyczyny małey od- 
miany w ilości cofania się punktów równonocnych. 


Powiedzieliśmy Że poprzedzanie punktów równono- 
cnych może się równie wytłumaczyć przez bieg gwiazd 
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od zachodu na wschód, jak i przez posuwanie się punktów 
równonocnych w stronę przeciwną. Przypuszczenie dru- 
gie jest nierównie prostsze zostawując w spoczynku tyle mi- 
lionow gwiazd, które w przeciwnym przypadku musia- 
łyby mieć bieg tak stosowny do ich odległości od ziemi, 
iżby jeh długość równą zawsze powiększała się ilością. 

Niech na (fig. 559) punkt £ będzie biegunem eklipty- 

i, B biegunem świata, /ł punkt porównania wiosenne- 
0, 7? punkt przesilenia, daymy że oś ziemi zachowując 
zawsze tęż samę do osi ekliptyki pochyłosć, ma bieg oko- 
0 teyże osi od wschodn na zachód opisując powićrzchnią 
| Ostrokręgu , którego wićrzchołek jest we środku ziemi; 
Wypada stąd, że biegun równika będzie opisywał koło ma- 
łe około bieguna ekliptyki; daymy że przez ten ruch 
biegun równika .B przeydzie w ciągu roku z punktu B 
na g', koło wrębne przesileń £BP weźmie położenie 
ER'P, stąd punkt przesilenia cofnie się o łuk PP; za 
iegjiem tego punktu idzie bieg punktu równonocnego, któ- 
ry zawsze od pićrwszego jest na go” odległy, dla tego 
punkt ŻA przeydzie na /£. Wszystkie więc długości gwiazd 
będą rachowane teraz od punktu /£ i powiększą się o 
dlość RR. Łuczek ten więc ZŁ/! jest właśnie cofnieniem 
się panktów równonocnych w przeciągu roku jednego. Na- 
stępnie gdy biegun świata ciągle kołem małćm w koło bie- 
guna ekliptyki postępować będzie, przecięcie ekliptyki z ró- 
wnikiem posuwając się także w tę samę stronę w przecią- 
gu lat blizko dwudziestu sześciu tysięcy całą ekliptykę . 
przebieży. Tym sposobem, podanym naprzód przez Ko- 
pernika, bieg ziemi tłumaczy z równą prostotą posuwanie 
się gwiazd od zachodu na wschód, z jaką pojęliśmy feno- 
Mena zależące od biegu jóy wirowego około osi i postę- 
pującego wkoło słońca. 

Ponieważ biegun świata odmienia położenie swoje, 
Stąd nie tylko długości ale wznoszenia się proste i zbo- 
czenią odmieniać się muszą. I tak na (fig. 55) wznoszenie się 
Proste gwiazdy G, to jest Rm, zamieni się na /fm, zbo- 
czenie Gm na Gm'. Stąd rodzi się zagadnienie: jak z od- 
many długości wynaleźć „odmianę na wznószenie się pro- 
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ste i zboczenie. Zagadnienie to rożwiązuje się przez na* 
stępujące zrównania, 


da = da (dost » -- wst w wsta sty 8) 
de =dha dosta wsta, | 


da znaczy odmianę w długości, da i da odmianę odpo” 
wiednią we wznoszeniu się prostćm i zboczeniu (Przyste 
Tr. k. $ 29). Ponieważ odmiana w położeniu gwiazd jest 
jedną z naywaźnieyszych w Astronomii odmian, którą jak 
naydoskonalćy poznać i ocenić należy, dla tego rozbiór 
szczegółowy takowych odmian do osobnego odsyłamy pa” 
ragrafu. 

Wszystkie katalogi gwiazd oprócz położenia gwiazdy 
dają jeszcze odmianę roczną położenia co do wznoszenia 
się prostego i zboczenia, tak, że mnożąc tę odmianę przeź 
liczbę lat upłynionych od epoki na która katalog jest zro* 
biony, otrzymujemy odmianę całkowitą jaka zaszła w po” 
 łożeniu gwiazdy, a stąd otrzymać możemy to położenie 
na czas na jaki zechcemy. 

Przeciąg czasu między dwóma, następnemi przeyścia” 
mi słońca przez punkt barana, zowie się rokiem zwrotni- 
kowym (annće tropique), który krótszy jest od roku gwiaz- 
dowego o tyle, ile słońce potrzebuje w biegu pozornym 
do przebieżenia 50',1. Rok ten wynosi 5659, 58 48. 5v. 
Ale ilość poprzedzania punktów równonocnych nie jest 
taż sama dzasiay co kilku wiekami pierwiey, różnica ta 
mała wprawdzie, w wielkich jednak przeciągach czasu u* 
ważana dostrzedz się daje. Poprzedzanie średnie punktów 
równonocnych. jest teraz o 0,45 większe jak za czasów 
Hypparcha, stąd długość średnia roku zwrotnikowego 
mnieysza jest 0 11”, to jest © czas jakiego potrzebuje 
słońce do przebieżenia blisko połowy sekundy łuku. 


XLVI. Kołysanie się osi ziemshićy czyli nutacya. Odmiana w po" 
chyłości piaszczyzny ekliptyki do płaszczyzny równika. 


Bradley po odkryciu aberracyi, o którćy niżćy mówić 
będziemy, robiąc ciągły szereg obserwacyy gwiazd stałych 


4 
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' porównywając je z sobą, postrzegł nareszcie, Że oprócz 
Poprzedzania punktów równonocnych jest jeszcze inny 
'eg w gwiazdach, który odmienia ich położenie; gwiazdy 
i się zdają zbliżać do bieguna równika, drugi raz odda- 
dą się, i znowu po upłynieniu lat 18 do pićrwszego przy- 
chodzą położenia. Odmiany te małe wytłumaczył przy- 
Piszezając, że biegun świata oprócz biegu około bieguna 
ekliptyki ma jeszcze bieg powolny koło swego średniego 
bołożenia. I tak na figurze 36, £ niech wyraża biegun 
tkliptyki, B średnie położenie bieguna świata. W cza- 
śe gdy punkt HB krąży około bieguna ekliptyki, biegun 
Prawdziwy krąży po kole bbb w tę samę stronę, czyli, 
%0 na jedno wychodzi, oś'ziemska nie opisuje doskonale 
bowićrzchni ostrokręgu około osi ekliptyki, ale ma pew- 
ty bieg, raz zbliżając się do tćóy osi, drugi raz od nićy 
śię oddalając. Bieg ten nazwano kołysaniem się osi ziem- 
skigy (nntation). Period nutacyi jest lat 18. Promień ko- 
4 Bb jest g. Pożźnieysze jednak obserwacye pokazały 
żę położenie gwiazdy lepićy się zgadza z obserwacyami, 
Przypuszając że biegun świata w nutacyi nie opisuje koła, 
ale ellipsę, którćy 10ś, wielka bb*=19g', oś zaś mnićysza 
6Y'— 15. 7 takowego biegu wypada, że pochyłość ekli- 
ptyki, wznoszenie się proste i zboczenie gwiazd odmie- 
liają się, szerokości zaś nie doznają odmiany, gdyż biegun 
ekliptyki zostaje na mićyscu., Podamy zaraz sposoby ra- 
chowania odmian we wznoszeniu się prostćm i zboczeniu 
kwiazd, z kołysania się osi ziemskiey wypadających. Oprócz 
Zmnieyszania się pochyłości ekliptyki z przyczyny nuta- 
tyi, jeszcze ta pochyłość doznaje odmiany, którą postrzedz 
nożna porównywając kąty pochyłości oznaczone przez daw- 
nych astronomow z pochyłością teraźnieyszą. 
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Czas obserwacyi. | Imie Obserwato: a. |Pochyłość Ekliptyki. 












140 lat przed Erą C.| Hypparch. 23 „ABŁ;' 20." 
140 lat po Chr. , | Ptolemeusz. 239. 51. 10. 
1500 po Chr. . | Kopernik. 3397-10 « a6. 
2009 GE of > . Tycho. 299. .29:_ $0: 
JOGA «29 + 12 Kassyni. Soad 20175 24 
RÓOO0 sR2.. 2 0.. Dela GCaille. 257. 28. ab. 
2900 2% „-agó* > „ | Bradley. 237. SOB, 24. 
17BOr6 2 s:2$ «+2 Mayer. BO: Ales 16, 
1960 + © sA 4;> | Maskelyne. 337, 28. G% 
MDO sog 9.0 © 0 Lalande. 35%138... 07 
A845 +: 8 wpję o « | Bessel. 237. 27. 497,5, 











Z tych obserwacyy widzimy wyraźnie, że pochyłość ekli- 
ptyki do równika ciągle się zmnieysza; ilość tego zmniey* 
szania się wyciągniona z porównania dawnych obserwacyy 
z nowemi, i nowych między sobą jest różna; co przypi* 
sać należy niedoskonałości dawnych obserwacyy. Z po 
równania obserwacyi Bradleja, Mayera, Maskelyna ji La 
landa, ilość zmnieyszania się pochyłości ekliptyki wypada 
5o' na lat 100, czyli 0,5 na rok jeden. Odmiana ta po” 
chyłości wypadająca z odmiany położenia płaszczyzny ekli” 
ptyki, nazywa się odmianą wiekową (inógalitć sóculaire): 
W astronomii dają nazwisko odmian peryodycznych (inć” 
galitós pćriodiques) odmianom, których periody są dobrze 
znane, jak mp. period kołysania się osi ziemskiey, odmia” 
ny zaś powolne, które ciągle zdają się w jedną postępo” 
wać stronę, zowią się odmiany wiekowe, chociaż i te % 
peryodyczne, ale ich periody wieki w sobie zamykają, ! 
nie są doskonale znajome. Period. odmiany pochyłość! 
ekliptyki nie jes. wiadomy, to się tylko z teoryi ciężko” 
ści wyciąga, Że są graniee tego zmnieyszania się i z ©7487 
sem pochyłość ta powiększać się zacznie tak, że z pewno” 
ścią sądzić można, że płaszczyzna ekliptyki nigdy się z pła” 
szczyzną równika nie zeydzie (*). WWeydźmy w szczegó” 

mec - 





(*) Mec. cel. N. 57 et 59 livre II. 
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łowy rozbiór odmian w położeniu gwiazd statych, wynika- 
jących 2 biegu w przestrzeni świata płaszczyzn ekliptyki 
i równika, 


XLVII. 7Vyciągają się zrównania za pomocą których ze znane- ©; 


go położenia gwiazdy na pewną epokę, otrzymać można jey 


położenie co-do wznoszenia się prostego i zboczenia na inną 


epokę daną. 


Odmiany w położeniu gwiazd zależą od odmiany poło- 
Żenia płaszczyzny równika i płaszczyzny ekliptyki; odmia- 
ny te nie są Zupełnie proporcyonalne czasowi i różny 
wpływ mają na odmianę *w położeniu gwiazdy. Długie- 
goby jeszcze potrżeba było czasu do oddzielenia od siebie 
tych różnych skutków , i do wyznaczenia ich na kaźdy 
czas dany. Jleorya ciężkości zastosowana do układu świa- 
ta słonecznego potrafiła naydokładniey te ilości rozróżnić 
jedne od drugich, ocenić, i każdą przez właściwe wyra- 
zić zrównanie. Nie mogąc tu wyłożyć prowadzących do 
wypadku sposobów, wezmiemy podane przez nie oznacze- 
nie tych małych odmian, i stąd szukać będziemy wyni- 
kających odmian we wznoszeniu się prostćm i zboczeniu 
gwiazd, podług różnego tych gwiazd położenia. 

Niech EK (fig. 5) wyobraża ekliptykę, 02 płaszczyznę 
równika. Przez działanie słońca i xiężyca na bryłę ziem- 
ską wypukłą przy równiku a spłaszczoną przy biegunach, 
równik OB posuwasię po ekliptyce, tak że w przeciągu 
pewnego czasu bierze położenie O'H', i przecięcie się jego 
z ekliptyką przypadające pićrwiey w punkcie O przypa- 
dą teraz w punkcie /, łuk ekliptyki OQ' zowie się po- 
przedzaniem: «iężycowo-słonecznćm (la prócession luni-so- 
laire), które wyraźmy przez 4. Działanie planet na ziemię 
odmienia położenie ekliptyki w przestrzeni świata, która 
w pewnym przeciągu czasu £ bierze położenie £ŁK”, tak, Że 
przecięcie się równika z ekliptyką, któreby przypadało 
Ww punkcie O, przypada teraz w punkcie Y; i kąt o jaki 
teraz robi płaszczyzna równika z ekliptyką, różny jest od 
kąta EOB pod którym się pićrwiey te płaszczczyzny prze- 
cnały, Długości i wznoszenia się proste rachowane od 
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O ku Fi B rachować się teraz będą od Y ku Z ;B'. Ode- 
tniymy na nowćy ekliptyce Zn =ZO, a punkt m WYP” 
Żać będzie punkt równonocny dawny, przeniesiony na no” 
wą ekliptykę, poprzedzanie więc całkowite w długości wy” 
razi się przez » Yyy. Odmiana punktu równonoenego w? 
wznoszeniu się prostóm z przyczyny biegu ekliptyki jest 
YO, wszystkie więc gwiazdy wznoszenie się swoje o Ię 
ilość zmnieyszą, gdyż ta odmiana jest w kierunku od za 
chodu na wschód; zboczenia zaś gwiazd z przyczyny tey 
ilości wcale się nie odmienią. Ale tak wznoszenia się pro” 
ste jak i zboczenia odmienić się koniecznie muszą z przy” 
czyny, Że równik OB wziął położenie OB 1 z przyczy” 
ny wynikającćy stąd małćy odmiany w pochyłości tegoż 
równika do ekliptyki; kąt bowiem ten nie zostaje statecz” 
nym, ale się odmienia z przyczyny odmiany płaszczyzny 
równika: wyrażenie tćy małćy odmiany wkrótce widzieć 
będziemy. Biorąc EY=ŹZm otrzymamy ilość Om na poprze” 
dzanie całkowite punktu równonocnego w długości, któ- 
reśmy nazwali przez 4%. Nazwaliśmy wyżćy przez 4 po- 
przedzenie punktu równonocnego w długości z przyczyny 
odmiany samćy tylko płaszczyzny równika, uważając ekli- 
ptykę za stateczną; 


Om=4 =00— mo 
Om=00— 4 =4—v. 


Dla małości kata Z możemy uważać łuk koła wiełkie- 
go przechodzący przez punkt Y im za pionowy do ZK 
przy punkcie m, stąd biorąc troykąt mzO”Y dla małości bo- 
ków za prostokreślny, mamy 
, m0  4—4u 

O Pada dee 
Wszystkie więc wznoszenia się proste gwiazd powinny 
bydź naprzód zmnieyszone z przyczyny ilości m zależą- 
cóy od odmiany ekliptyki, a potćm należy szukać, jaką 
odmianę we wznoszeniu się prostćm i zboczeniu robi od- 
miana 4 zależąca od odmiany równika. 
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 Wystawmy sobie na fig. (7) przez £ biegun eklipty- 
' OC, przez B biegun równika Qab, a przez G miey- 

"ce gwiazdy. Położenie jóy względem równika i eklipty- 
! wyrazi się przez 

W znoszenie się proste =«=go — B 

Zboczenie ©. . « + . « * 28=%go —BG 


Długość wo arma BSĄSEGO — AI 


nb o. 


Ww troykącie BG mamy podług zrównania fundamen- 
talnego tryg. kul. 





DZELOKOŚĆ +.,53 6.0 ma FZYSEGO 


dost. 3G — dost ZB dost ZG 





dost EO wRRHWWEKĆ | 
Czyli 
wst8 — dost w wst4 
wsta= ———————— ——— 
wstwdosty 
wst8=dost» wsty-+ wstowdostywsta .. . . . . . (2) ; 
dost £. 3 G =dost (go? + «)=— wsta= 
wst4— dost w wst 8 
= w st « dost8 . 
Stąd 


wsty= dost» wst£— wst» dostśwsta . . . . . (2) 
W tymże troykącie £.8G podług zrównania pićrwszego 
głównego 
wst? __ wst ZG 
wst4  wstkó 


dosta a” dosty 
dosta  dost8 





dost « dost 5=dosty dóskA 0-2 gi2 00) 


Różniczkuymy zrównanie (1) uważając w nićm 4, », 18 
za zmienne, szerokość zaś y bierzemy za stateczną, gdyż 
szakamy odmian wznoszenia się prostego i zboczenia, po- 
chodzących jedynie z biegu równika, uważając ekliptykę 
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za stateczną. WW biegu tym odmieniają się wznoszenia się 
proste, zboczenia, długości, i pochyłość równika do ekli- 
ptyki, szerokości zaś gwiazd zostają nieodmienne. 'lym 
sposobem mieć będziemy : 


de (dost w dosty wst a— wst » wsty)-j-da dosta wstw dosty. 








M | dost3 
W tćzłzpównaniu jeżeli włożymy za dw i da ich warto* 


ści, będźłemy mieć odpowiadającą im odmianę w zbocze” 
niu, ale uczyńmy pićrwiey tę odmianę niezależną od dłu 
gości Aa i szerokości y, ilości które się przez obserwacyą 
nie otrzymają. Ze zrównania (1) mamy 

wst £— dost» Wwsty 


dosty wsta= 
wstw 


Kładąc w tóćm zrównaniu za wsty wartość jćy daną przez 
zrównanie (2) otrzymamy : 
dostywst a= wst» wst 8-- dost « dost 8 wsta. 

"Za pomocą tego zrównania i zrównania (5) wyrziucimy z wy- 
rażenia na d8 ilości A i y i przyydzięmy do wypadku na- 
stępującego : 
ds=dzwsta--dawste dosta . . . . . ... , (+) 
Zrównanie (3) różniczkowane co do a, £, i a daje 


__dadost, wsta—df wst 8dosta« 
z wstadost.£ 


da 


Podstawując w tóm zrównaniu za dosty wsta 1 za d£ otrzy” 
mane pićrwiey wartości, mieć będziemy następujące wy- 
rażęnie na odmianę wznoszenia się prostego 


da =— de dosta sty£-Hda(dosta j- Wstwwstaesty£),,, , (8) 


W rachunkach które nie wymagają wielkićy bardzo do- 
kładności można yważać da jako rosnące proporcyonalnie 
czasowi, i odmianę d» uważać za zero przez co wpadamy na 
zrównanie położone w $ 45. Lieez w dokładnćm rachowaniu 
położenia gwiazd, odmiany te oznaczają się za pomocą zró- 
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wnań podanych w mechanice niebieskiey. Odmiany te są 
różne na różne epoki; jeżeli za epokę wezmiemy np. rok 
1750, naówczas rozwijając podług potęg czasu ż, zrównanie 
dane w T. III. Mech. nieb. k. 158, i biorąc za jedność, 
sekundę sześćdziesiątkową, otrzymamy poprzedzanie xięży- 
towo-słoneczne. 

4—=t.50,2876—t'.0,00012179 —, 


, 


Poprzedzanie całkowite wyraża się przez 
$ =2.50',0992 +-£'.0',00012215. 


Bieg zatóm postępujący punktu równonocnego w długości 
od zachodu na wschód w przeciągu czasu £ wyrazi się przez 


4—Y=t. 0”, 1884 —2'.0',00024594. 


Dzieląc tę ilość przez dostawę pochyłości ekliptyki któ- 
ra w roku 1750 była 239. 28. 23. otrzymamy bieg po- 
stępujący punktu równonocnego ws wznoszeniu się pro- 
stćóm w przeciągu czasu Ż. 

Y— y w 2 " 

na =A=t.0',205%40—Ł'. 0',000265g5. 
Chcąc tę ilość wyciągnąć na jeden rok tylko, na rok mp. 
oddzielony od epoki liczbą lat ż, potrzeba w tóćm zró- 
wnaniu położyć zamiast ź, t-H1, tym sposobem mieć bę- 
dziemy: 

=(t+- 1)0',20540 — (£ + 1)'0',000265g5. 


Odciągając a od «' otrzymamy odmianę e na rok jeden 
tylko, która się wyrazi przez 


„, / 0/,20515—ż.0',00053519. 


Skąd widzimy, że ta odmiana roczna nie jest taż sama na 
każdy rok, złożona bowiem jest z dwóch wyrazów, z któ- 
rych pićrwszy jest statecznym, drugi się zaś odmienia 
z odmianą liczby lat oddzielających rok na który się rachu- 
nek robi od epoki, to jest od r. 1750. 
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Odmiana pochyłości ekliptyki do równika z przyczyny 
biegu równika jest 
da =--t. 0 ,000009842. 
Odmiana kąta pochyłości z przyczyny biegu ekliptyki czyli 
d» ma wartość nastapującą : 


du =—t. 0',521154—t'. 0',000002725. 


Poprzedzanie roczne na epokę pewną otrzyma się kładąc 
w zrównaniu na 4 zamiast ź, £-1, i biorąc potćm różni- 
cę dwóch stanów tćy ilości, tym sposobem mieć będziemy: 


Poprzedzanie roczne ( © =4—=50',28748 —t.0',00024558: 
Poprzedz. rocz. całkowite = 4V—=50,09927 + £.0',0602445. 
Odmiana roczna = dw —=—- 2t. 0',00000y042. 
Kładąc w tych wyrażeniach ż=50, otrzymamy poprzedza” 
nie roczne na rok 1800. 

4=>50 ,27551 

4—=50 ,11 148 

e = 0',17854 
Mając te ilości na ćpokę roku 1800, jeżeli je chcemy mieć 
'na czas ź upłyniony potym roku, użyjemy zrównań podo” 
bnych jak wyżćy, to jest ilości te na rok 1800 +-Ż wyra 
się następnie : 


4 =50',27551 —ż.0',00024558 
4 =50',11148 -H ź. 0,0002445 
pe= 0',17804 —Ż.0',00053519. 


Bodeizwiny te ilości w zrównania («) i (8) a otrzymamy 
zrównania z których rachować można odmiany zboczenia 
i wznoszenia się prostego na każdą gwiazdę. Tu uważać 
potrzeba naprzód, że odmiana pochyłości ekliptyki do ró- 
wnika z przyczyny biegu ekliptyki, weale zboczenia gwiazd 
nie odmienia, potrzebaby wziąść tylko odmianę, którąśmy 
wyrazili przez dw; lecz uważając że tailość jest niezmier” 
nie małą, tak że w przeciągu nawet kilku wieków odmia” 
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na ta roczna nie może urosnąć do jednćy setnćy sekuńdy, 
dla tego ilość tę i wyraz ją mnożący, jeżeli odmiany na je- 
den tylko rok szukamy, bez żadnego błędu opuścić możemy. 
p owtóre, wyrażenie przez zrównanie (8) daje wartość na 
odmianę wznoszenia się prostego, zależącego od bieguna ró- 
wnika czyli od ilości 4, wartość więc tę, podług tego coś- 
My mówili, zmnieyszyć należy o ilość w. Zrównania więc 
dające odmianę roczną wznoszenia się prostego i zbocze- 
nią będą następujące: 

de =4wst w, dosta 


da=—a++4 (dost » j- wst w. wsta sty ) 

Czyli 
dz =(50',27531 —£.0',00024558) wstw, dost e . ......(«') 
da =—0',17854 +-t. 0'0005351g | 

+(50',275351 —£.0',00024558) (dost w -|- wstw. wsta. sty£). .. (£'). 


Opuściliśmy tu wyrazy zawierające mnożnika dw jako bar- 
0małe z przyczyny małćy bardzo wartości na de. Wszak- 
żę, gdybyśmy chcieli rachować poprzedzanie punktów ró- 
Wnonocnych między dwiema epokami na kilka wieków 
ód siebie odległemi , naówczas wyrazów tych opuszczać 
Nie godzi się. Jeżeli zboczenie jest poładniowe, sty8 jest od- 
jemna, nadto należy jeszcze odmienić znak ilości de, po- 
Czćm ilość ta dodaje się do zboczenia £ uważanego za 
dodatne. | 
Czyniąc w tych zrównaniach ż==2o0, otrzymalibyśmy od- 
Mianę roczną narok 1820, którą mnożąc przez 10, mie- 
libysmy odmianę w przeciągu lat 10, to jest od 1810 do 
1620, albo od 1820 do 1830 uważając w małym przeciągu 
Cząsu odmiany te za proporcyonalne upłynionemu czasowi. 
ez jeślibyśmy chcieli znaleść odmianę na dłuższy prze- 
Cląg czasu p. Od 1800 roku do 1900, naówczas trzebaby 
tę rozległość czasu rozdzielić na epok kilka, na pięć lub 
tą dziesięć, i na każdą z nich odmianę roczną wyracho- 
Wać, która w różnych czasach będzie różną, ale w małych 
Przedziałach epok może bydź uważaną za tęż samę. Zna- 
azłszy tym sposobem odmiany od 1800 do 1810, od 1810 
29 
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do 1820........ Od 18g0 do 1900, weźmiymy summę tych od- 
mian cząstkowych, a ta wyrażac nam będzie odmianę w zbo- 
czeniu i we wznoszeniu się prostóm od 1800 do 1900. W ta- 
kowych rachunkach należy wziąść pochyłość ekliptyki, 
wznoszenie się proste, i zboczenie, odpowiadające epoce na 
którą rachujemy, uważając tym czasem ich odmiany jako 
proporcyonalne czasowi. W rachunku odmian gwiazd bli- 
sko bieguna będących, i dla tego że odmiana we wznosze” 
niu się prostćm jest bardzo wielka, iz przyczyny wiel- 
kich i nieproporcyonalnych czasowi odmian stycznóy 5 
odmianę roczną zaledwo przez lat dwa lub trzy za tęż 
samę uważać można. 
Gzyniąc w zrównaniach (a) i (£) 
(50',27551—ż.0',00024556) wst. w=7. 
(50',27551 —£.0',00024558) dostw — «M. 
mamy : — 
de =ndosta 
da =m-+-n wstasty 8 |- ++ (a) 


Ponieważ wzięliśmy za epokę rok 1800, biorąc więc od- 
powiadającą jóy pochyłość ekliptyki w=239,27'.57' otrzy” 
mamy : 

m=45',9501 -|-£.0',00050847 

7—= 20 ,0246 —£.0',000036g95 


Z, tych właśnie zrównań rachują się odmiany roczne w po” 
łożeniu gwiazd, do których się dodaje bieg własny gwia- 
zdy, jeśli ten jest oznaczony; odmiany wypadkowe kładą 
się w znaydujących się przy katalogach gwiazd kolumnach 
i służą do znalezienia położenia gwiazdy na pewną liczbę 
lat upłynionych od epoki katalogu. Podług naynowszych 
rachunków Bessela (Fundamenta Astronomiae k. 297) wy” 
pada (fig. 8). 


4 =00= poprzed.© ( =£.50',540499—2".0',0001 21 7945. 
Y=nY =poprze. całk. =ż.50',1 76068--47.0',0001221485. 
, w=Pochył. Row. do Ekl. 1750 —237.28', 8”, —£7,0',000009842353. 

© =Pochył.doEkl.odmienionćy—239.28'/,157,—7, 0'46363—£*,070000027229" 





ROZDZLIAŁ VI 147 
p=O'yv=......t.0,17926 —ż'.0'0002660594. 
Poprzeęd. rocz. ( ©=50 ,540t99—Ż. Q0'0002455890, 
. całkowite —=50,176068 +-2.0',0002442966. 
m = 45',99592 + £. 0 ,0005086450 
7 = 20,05039 —Ż.0',0000970204. 


2 " 


W tych wszystkich zrównaniach ż znaczy liczbę lat upły-- 
nionych od roku 1750. 

W rachunku odmian gwiazd bliskich bieguna równika 
należałoby, jakośmy wyżćy mówili, rachować odmianę ro- 
czną na każdy rok w szczególności, gdyż odmiana ta roku 
jednego nie jest taż sama co roku następującego. Summa 
takowych odmian szczególnych da odmianę całkowitą w pe- 
ryodzie lat uważanym. Dla uniknienia tego długiego ra- 
Chunku dosyć jest przez różniczkowanie zrównań (a) wy- 
naleśdź odmiany biegów rocznych jakie zachodzą od jedne- 
go roku do drugiego. Jakoż różniczkując zrównanie (a) 
co do e i£ otrzymujemy : 


l8=—nwsta. da, wst 1 


Pażnwsta z wst1'-- zsty Sdosta,de wst1”, 
=n.Wwsta.7 an dose”: '--dasty8dawst1' 


Położyliśmy w tych zrównaniach wsta” za jedność dzielo- 
ną przez promień, i uważaliśmy ze i m za stateczne przez 
małą lat liczbę. Różniczki drugie du i de wyrażają ró- 
Źnicę odmian rocznych we wznoszeniu się prostćm i zbo- 
czeniu pochodzącą z odmiennych każdego roku wartości 
Na «a i £ od których te odmiany zależą; dodając tę różni- 
tę koleyno do odmian roku poprzedzającego, otrzymujemy 
©dmiany lat następujących. I tak: dla gwiazdy bieguno- 
Wćy w r. 1810 


de= 19,459 _ da—=204,567 
dB=— 0.005 da=+1',151 


Odmiana więc zboczenia staje się corocznie mnieyszą 0 
0,005, a odmiana wznoszenia się prostego powiększa się 
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co rok 0 1,151. Odmiana przeto we wznoszeniu się FF. 
stćóm przez lat trzy zaczynając od roku 1810 wyraż! + 
przez 


5. 204 ,567 +-(1 +2) 1',151 —=617', 154 
Odmiana w zboczeniu jest 
5. 19/,459— (1 +- 2).0',005==58',362. 


Gdyż na rok 1810 przyrostek w odmianie wznoszenia się 
prostego jest zero, na rok 1811 przybyt ten jest 1,157 
na rok zaś 1812 równy jest 2.1',151. Podobnie przyroste 
odmiany zboczenia jako corocznie powiększający się uwa” 
Żać należy: 

Jeśliby tym sposobem chciano rachować odmianę 12 
wielką lat liczbę, potrzebaby mieć wzgląd na różniczki trze” 
ciego porządku, albo przynaymnićy oznaczyć bieg roczny 
odpowiadający rokowi środkującemu między granicami pe” 
riodu, na który odmianę rachować chcemy. 


XLVIII. M yciągają się zrównania za pomocą których poprawujć 
się położenie gwiazd co do wznoszenia się prostego i zbocze” 
nia, z przyczyny odmian przez nutacyą słoneczną i nutacyą 
siężycową sprawionych. 


* Jeżeli nam wypada znaleśdź odmianę na pewny dzień 
roku, naówczas moglibyśmy odmianę roczną mnożyć przez 
liczbę dni upłynionych od 1? stycznia, i wypadek dzielić 
przez liczbę dni zawartych w roku, albo użyć do tego ce- 
lu tablicy dającóy w ułamkach dziesiętnych liczbę dni 
upłynionych od 1? stycznia. Lecz że odmiany położenia 
gwiazd, jak zaraz widzieć będziemy, nie są doskonale pro- 
porcyonalne czasowi , dla tego, kiedy idzie o odmianę we 
wznoszeniu się prostem, można lepiey użyć tablicy (*) da- 
nóćy przez Maskelyna, gdzie w kolumnach odpowiadających 








(*) Tablicę tę znaydzie czytelnik w T. ll. Geod. Puissana i 
między tablicami danemi przez Wollastona w dziele jego (Fa- 
sciculus Astronomicus etc), 
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dnióm roku są już wyrachowane ułamki, przez które mno- 
żyć potrzeba odmianę roczną, żeby otrzymać odmianę Żą- 
daną na pewny dzień roku, pamiętać tylko potrzeba, że 
otrzymane tym sposobem położenie nie jest położeniem śre- 
dnićm, gdzie poprzedzanie uważa się w ciąguroku za pro- 
porcyonalne czasowi , ale jest położeniem zawierającćm 
w sobie poprawę co do półrocznego zrównania czyli co do 
nutacyi słonecznćy (nutation solaire). Na rachowanie tóy 
odmiany służyć mogą też same zrównania, któreśmy na po- 
przedzanie wyciągnęli, to jest zrównania (<=) i (8) bylebyś- 
my w nich podstawili wartości następujące na dwi da 


da =0',4545 dost. 20 


6 ża mi „4545 wst. 20 _ 


=—l ',001. wst.20 
styw 


| 


gdzie © wyraża długość*słońca. 
Zrównania przeto na poprawę zboczenia i wznoszenia 
Się prostego, powstające ze zrównań (a) i (8) będą: 


s 


58=0 ,4540 dost.2© wsta— 1',001 wst. 20 dosta wst» 
da ==— 0 „4545 dost 2© dost a.sty 8 — 2F40) 
—1',001 wst.2© (dost»-|- wste wstasty5 


Zrównania tu otrzymane wypadają z niejednostaynego w cią- 
gu roku położenia słońca względem płaszczyzny równika, 
I dla tego poprawa zależy zupełnie od mieysca słońca jak 
W w zrównaniach (e) widzimy. Jeśli więc bierzemy po- 
przedzanie za proporcyonalne liczbie dni upłynionych od 
pewnćy epoki, naówczas do wypadku dodać potrzeba wy- 
rażenia naż81łe wyciągnione ze zrównań (c). Łatwo jest 
widzieć, że peryod odmian żę i 88 jest równy połowie roku 
1 dla tego własnie zrównanie to nazywa się zrównaniem 
półrocznóm. (o się tycze tablicy podług któróy rachuje się 
Poprzedzanie na pewną liczbę dni zaymując w nićy zrówna- 
hie półroczne, ostrzedz wypada czytelników, że tablica ta 
do ułożenia z dokładnością jest nie podobna. Jakoż ian 
da = -L4(dosto + wst» Wst asty £) 


da 9 ',Ł5dost20 dostastyk —1'.wst2©(dosto--wstewstasty/£) 
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Nazwiymy przez x ułamek oznaczający stosunek liczby dni 
upłynionych od 1? stycznia do liczby dni składający rok 
cały, mnożąc więc przez « da i dodając 32, otrzymamy 
ilość poprzedzania na dzień dany, którą zonaty =da.y; 
będzie 

da .xc--ia=da.y 
h | 
gdzie y wyraża oczywiście liczbę, przez którą mnożąc da 
otrzymujemy ilość poprzedzania razem ze zr ównaniem pół 
rocznóćm; idzie o ułożenie tablicy na różne w ciągu roku 
wartości y. 


y=v+g =Tv-- 


y —v ,45dost 20dostastys8—1' POETY stasty£) 
i —a+- - 4(dostw-- wste wstesty£) | 


widzimy tu, że ilość dodająca się do « oprócz długości 
słońca, zależy jeszcze od wznoszenia się prostego i zbocze” 
nia gwiazdy, a zatóm dla różnych gwiazd jest różna. Lecz 
jeżeli opuścimy wyraz pićrwszy jako zawsze mały dla gwiązd 
mających zboczenie mnieysze niź 45%, a w mianowniku 
ilosć «, jako ilość niewynoszącą więcóy nad 0',2, a zatóm 
w ogólności małą w porównaniu drugiego wyrazu, otrzy” 
mamy wyrażenie na y 
= 1/.wst2Q 


wyrażenie to zależąc tylko od długości słońca, może bydź 
łatwo na dzień kaźdy wyrachowane, i tym sposobem wy 
da mnożnika przez który mnożone da, to jest poprzedza” 
nie roczne, da ilość poprzedzania od początku roku do dnia 
danego, i w wypadku zrównanie półroczne zajęte będzie. 
Ta jest własnie teorya układania tablicy dającćóy na dzień 
każdy takowego mnożnika. WWszakźżć widoczna jest rzecz, 
Że tablica ta póty tylko jest dobra póki wartość na £ nie jest 
wielką; w przeciwnym przypadku kiedy rachujemy poło” 
żenie gwiazd odległych bardzo od równika, na ówczas wy” 
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Taza 0',45 dost20 dostasty £ w ogólności opuścić nie można, 
i dla tych gwiazd zrównanie półroczne ze wzoru wyracho- 
wane bydź powinno. (Go się tycze wartości na Ż£ ta z ta- 
licy osobnćy ułożonćy podług ilości © i « otrzymuje się (*). 
Oprócz małych odmian z położenia słońca w poprzedza- 
niu zachodzących, są jeszcze odmiany także peryodyczne, 
ale daleko większe, zależące od odmieniającego się położe- 
hią węzłów xiężyca, to jest przecięć jego drogi z płaszczy- 
Zną ekliptyki. Skutkiem tego jest odmiana w pochyłości 
równika do ekliptyki i w położeniu punktów równonoc- 
nych. Odmiany te podobne nutacyi słońcowćy, są od nićy 
daleko większe i ich period znacznie jest dłuższy. Nazy- 
Wając przez $2 długość średnią węzła górnego xiężyca; to 
jest punktu od którego przechodzi na stronę północną ekli- 
ptyki, mamy następujące zrównania na odmianę pochyło- 
ści ekliptyki i długości punktu równonocnego (Mec. ce- 
łeste t. LI. k. 351), (Tabulae speciales aberrat. et nutat. T. 
lk. 115 i dalsze. Zach) 


dv= g',648 dost $) 
da=—g',648. 2 dosty 2w. wst QQ 


Biorąc w tych zrównaniach za pochyłość ekliptyki pochy- 
łość odpowiadającą rokowi 1810 to jest w==239.27'.52', 
otrzymamy. 


da= g,648dost $ 
da=—18'/,050 wst 62 


Dla znalezienia odmian stąd wypadających w zboczeniu 
I wznoszeniu się prostóm gwiazd różnych, dosyć jest w zró- 
wnaniach («) 1 (8) $ 47 położyć otrzymane teraz wartości 
ną dw i da; stąd 


Nutacya w zbocz. =—7n gadostewstQ -+-g' ,648wstadost (62 
Nut. we wzn, prost. =— 16',54t wst.$2 
, —sty£(7',182 wst « wst $2+-g',048 dost « dost $2)- 


Z mL NN, 


(*) Fasciculus Astronomicus etc Vollaston, appendix p. 54. 
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Uważamy tu zboczenie 8 za północne, w przeciwnym przy” 
padku należy wziąść styś za odjemną, i odmienić zn 
wartości na odmianę w zboczeniu wypadającćy, która się 
potóm z pooctażym znakiem dodaje do zboczenia połu” 
dniowego uważanego za dodatne; albo co na jedno wycho” 
dzi, należy uważać zboczenie i nutacyą w zboczeniu za 0% 
ts 

Jeżeli przez Bia oenaczynty zboczenie i wznoszen'ć 
się proste średnie, a przez 8 i a«' zboczenie i wznos””, 
nie się proste odniesione do równika prawdziwegg, czył! 
zawierające w sobie nutacyą, naówczas mieć będziemy 


HB =6-|- nutacya w zboczeniu. 
« =a«-| nutacya we wznoszeniu się prostem, 


Formuły nutacyi wyżćy otrzymane zamienić możną na in” 
ne łatwieysze do ułożenia w tablice; jakoż czyniąc 


zn =g 048 , 71 = 18,058 
mamy | 
du = m dost $), da— nwst 0 
kładąc te wyrażenia w zrównania (2) i (£) i nazywając dg, dz 
odmiany przez nutacyą sprawione, otrzymamy 


dg =m wst « dost $2 —72 wst w dost « wst $2 
da =—mdostadost$QstyDD--wstewstawst$?sty./)--zdostawst(? 


Położywszy w tych zrównaniach zamiast mnogości liniy 
trygonometrycznych, to jest zamiast wstadost$0, wstQQdosta; 
wstewst$2, wyrażenia ich przez wstawy i dostawy sum- 
my i różnicy dwóch łuków « i $2, przyydziemy łatwo 


do następującego wyrażenia: 


de — (mn wsta) wst (4--Q) + 2 (m-+- 72 wst w) Wst (a — (2) 
da —— ndoste wst 62 — 4: (m—=zzwsto) dost(a + $2)-+- 


-- ! (m-- n wst») dost (2— 52)) styB 
czyli : 
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wróg" 8,415wst (2 —02) + 1,235 wst(z +- 62) 


t——16' „»44wsi() —f87,415dost(a—$2)+-1",255dost(a-- V')jstYŚ: 


Chcąc uczynić tablice nutacyi wznoszenia się prostego, za- 
leżącemi od tablicy nutacyi na zboczenie, dosyć jest w wy- 
rażeniu da' położyć 

— dost (2 — ()) =wst (x — ©) — 37) 

— dost (z— Q)=wst («+ Q-+5') i 


tym sposobem tablice nutacyi we wznoszeniu się prostóm 
będą mogły bydź zajęte w tablicach nutacyi na zboczenie 
podług zrównań następujących : 


d=8'-4.5 wst(a— (0) 1 1,255 wst (2-|- 58) | 


(*) 


n 
de_6r „544 wst Q-+]S", a5wst(z—Q—3*)+hi ",a83wst(a4- Q— —) Jstye ( ) 


Zrównania te łatwo jest ułożyć w tablice podług ilości 
(:—Q0) i (4-0) na zhoczenie; na wznoszenie się zaś pro- 
ste podług tychże samych iłości zmnieyszonych 0 go”. Ta- 
blice na zboczenie składać się będą z dwóch części, na 
wznoszenie się proste z dwóch tychże samych części i z ta- 
blicy trzeciey zależącey od długości węzła górnego Q. 
Tablice te ułożone tym spożęfiena znaydzie czytelnik na 
końcu drugiego tomu Gegdezyi Puissana (wydanie drugie). 
Odmiany w położeniu osi ziemskiey zależące od położenia 
węzłów xiężyca nazwano, jakeśmy mówili, nutacya; odmia- 
ha podobna zależąca od różnego w ciągu roku położenia 
słońca, zowie się nutacyą słońcową; złączone zaś ra- 
żem te dwie odmiany nazwano zułacyą riężycowo-słore- 
Czną (nutation luni-solaire). Przez nutacyą odmieniają się, 
Jak widzimy, długości, wznoszenia się proste, i zboczenia 
gwiazd, Odmiana w długości jest wspólna wszystkim 


ana  +MANKOPIPN NEA ni 





(*) Podobnym sposobem postępując ze zrównaniami (c) otrzymalikyć- 
My ną nutacyą słońcową następujące zrównania 


8 =0 ',417 wst (4— 30) + 0 '018 wst (2 +- 20) 
de =_ o” 918. wst 2G—[o,ti 7dost (z — 20) -+0'„0i8dost(a+-20)] sty £. 


20 
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gwiazdom, i łatwo do jćy znalezienia układa się tablica, za” 
leżąca tylko od długości węzła; tablicę tę widzieć można 
w tablicach astronomicznych (Tables Astron. Bureau deś 
longitudes. Table XIII nutation). 


s: 
ROZDZIAŁ IX. 
Bieg słońca elliptyczny. 


—— ZY w 


XLIX. Bieg jednostayny ziemi po kole nie zgadza się z obserwacyć 
mi, czy to uważamy słońce we środku lub za środkiem teg! 
- kota. 


Przekonaliśmy się że droga pozorna słońca (*) leży nż 
jednćy płaszczyznie przechodzącćy przez środek ziemi! 
_ przecinającćey się z równikiem pod kątem 239, 28, ale ja” 
każ jest figura tóy drogi na płaszczyznie ekliptyki ? nad 
tóm się nam zastanowić wypada. 

_ Gdyby ziemia miała bieg jednostayny po kole, w któ 
rego środku jest słońce, dzienne przybyty długosci słońc? 
byłyby równe; znając wtenczas długość słońca na pewn$ 
. epokę łatwoby nam było wynaleźdź tę długość na cza 

dany i ułożyć tablice słońca, gdyż przybyty długości by” 
łyby proporcyonalne czasóm; nadto każdego roku na ten* 
Że sam czas upłyniony po porównaniu wiosennćm, słońce 
tęż samę miałoby długość, i to samo wznoszenie się pro” 
ste i zboczenie, uważając pochyłość ekliptyki za nieod” 
mienną. W tym przypadku nayważnieyszą tylko byłoby 
— >> >LLLLŚŚśkL,0,0DQ0)DLDD0 D QD. D DD (| _________ 

" (+) Używamy tu w tłumaczeniu się często biegu pozornego 
słońca zamidst biegu ziemi, a tak uważamy fenomena pozorne 
zamiast rzetelnych, ale stąd żaden błąd wypaśdź: nie może, dro" 
ga bowiem pozorna słońca jest zupełnie to samo, co droga rze” 
telna ziemi, i drogę ziemi przez obserwacye tylko słońca po” 
znać możemy. 
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„ocz oznaczyć dokładnie czas porównań. Ale długość 
słoń Ńcą nie rośnie proporcyonalnie do czasu, czyli bieg słoń- 
* W długości kaźdego dnia nie jest tenże sam, jak się © 
R łątwo przekonać można. Obserwuymy bowiem rp. 
Miesiącu lipcu wznoszenie się proste i zboczenie słoń- 
% | wyciągnioną stąd odmianę dzienną w długości słońca 
Prywnaymy z odmianą, jaką dają obserwacye w miesiącu 
Ycznin robione. 


1807 lipca r? długość słońca . . . «. . . . 98%. 38. 44". 





29 ...... . e a. ew. 99. 55. 57 

Odmiana dzienna 00, 57. 15. 

1807 stycz. 19 długość ©. . . «. «. « + : „ 2809. 13, 56. - 
2: o orm dz Ę po wodcę 281. 15: 7 


Odmiana dzienna uł + ka 1E5 


Biegi więc dzienne słońca w długości w lipcu i styczniu 
s 19. 1.11” _ 3671 _ 1,0695 ż 
4 do siebie w stosunku RA = Ż = = 433 31 „Nad 
ło oznaczmy przez sposoby wyżćy podane czas dwóch po- 
łównań i przesileń słońcą, znaydziemy, że czas upłyniony 


Od porównania wiosennego do przesilenia let. = go". 215.36'. 
ld przesilenia letniego do porównania jesien. =g3. 13. 44. 
d porównania jesiennego do przesilenia zim. =8g. 16. 56. 
La przesilenia zimowego do porównania wios. =8g. 1. 33: 
Długość roku | 22365". 58. 4g. 


Ponieważ zaś porównania i przesilenia dzielą drogę po- 
żórną słońca na cztćry łuki, z których każdy = go”, bieg 
więc słońca musi bydź nierówky; gdyż dla przeyścia od 
porównania wiosennego do jesiennego siedm dni i pół wię- 
cey potrzebuje czasu, niżeli od porównania jesiennego do 
Wiosennego. 

Wszakże bydź może, Że słońce nie jest we środku ko- 
a opisywanego przez ziemię, natenczas chociażby bieg 
ziemi po ekliptyce był jednostayny, odmiana w długości 
słońca byłaby różna. Odmiany bowiem dzienne długości 
słońca, są to odmiany kątowe, i mogą w różnych odległo= 
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ściach odpowiadać równym przestrzenióm, chociaż same nie 
są równe. WW tym przypadku , na (fig. 57) gdzie 7 wy” 
raża mieysce słóńca, a S środek koła opisywanego prze? 
ziemię ruchem jednostaynym, mamy 

Bb=TBwstOó 

Cc=CTwst O 


Jeśli łuk dzienny -4B równy jest łukowi dziennemu C”* 
będzie Bb=Cc a stąd | PK | 
TB ws,óÓ=CTwstO 
LB R OWROCU 


— — / 
7 zzz 


GŁ r -- wsEG =" 





Sprawdzić więc nam wypada, czyli w rzeczy samćy w pu” 
ktach naywiększćy i naymnieyszćy słońca od ziemi odle” 
głości, odmiany dzienne długości słońca są w stosunku od” 
wrótnym tych odległości. Naywiększe i naymnieysze od” 
miany w długości słońca, Oraz naywiększa i naymnieys* 
średnica słońca, są właśnie wtenczas, gdy ziemia znaydujć 
się w naymnieyszćy i naywiększóy od słońca odległość” 
Za pomocą kwadransa albo mikrometru niciowego 1 

przedmiotowego możemy, podług wyżćy podanych spos0” 
bów, mierzyć tarczę pozorną słońca. . Porównywając tak 
otrzymane wielkości pozorne słońca w różnych punktae) 
ekliptyki, otrzymujemy łatwo stosunki odległości jego © 

; . 


ziemi, gdyż = oznaczając przez d tarczę pozorną 


słońca w odległości r, a przez d' tę samę tarczę widzia” 
ną w odległości 7. Średnice pozorne słońca, mierzone 
w lipeu i w styczniu mają się do siebie jak 5i1.51':32/,557,0 
czyli jak 1:1,0559g. Tym czasem odmiany dzienne w długo” 
ści były do siebie jakeśmy widzieli w stosunku innym, 
to jest jak 35435:3671==>1:1,06g3. Stąd wypada, że łuki 
opisywane przez ziemię w czasach równych nie są równe; 
bieg więc ziemi kołowy ruchem jednostanym nie zgadza 
się z obserwacyami, czy to uważamy słońce we środku al- 
bo za środkiem drogi ziemskiey. i 
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L. Jak się dochodzi figura drogi ziemskićy > Obserwacye potwier : 
dzają, że ta droga jest ellipsą; jey mimośrod, Punkta przy= 
słoneczny, i odsłoneczny. Wyprowadza się ź obserwacyi dru- 
gie prawo Keplera, że wycinki elliptyczne są proporcyonal- 
ne czasóm na ich przebieżenie strawionym, Wypada stąd 
sposób mierzenia względnych odległości słońca od ziemi do- 
skonalszy niź za pomocą wymiarów tarćzy pozornóy słońca. 


Żebyśmy mogli odkryć figurę drogi ziems=ićy około 
słońca, obserwaymy długości słońca w przeciągu roku i 
8 punktu np. S (fig. 30) prowadźmy linije, którychby odle- . 
głości kątowe były równe biegowi dziennemu słońca w dłu- 
gości, linije te wyobrażać nam będą promienie widzenia, 
Prowadzone dnia każdego do słońca. KRachnymy teraz po- 
dłng cbserwowanych wielkości pozornych słońca, odległość 
Względną jego od ziemi, biorąc którąkolwiek za jedność. 

eżmy rp: za tę jedność odległość naymnieyszą. Wyra- 
chowane tym sposobem odległości odetniymy z punktu S 
ha linijach prowadzonych; a punkta V, C, £, F'it.d. tak 
Wskazane, oznaczą właśnie mieysca słońca na różną 'epo- - 
kę; Tinija łącząca z sobą te punkta będzie drogą pozorną 
słońca. Linija ta jest ellipsą, w którćy ognisku jest zie- 
mia, osią większą ellipsy jest „48, GH jest osią mniey- 

"szą. OQbserwacye,dają, .4S=1. S/8—= 1,054, średnia od- 
legł. _48+SB SZ — AS 
2 


GSPĘ: = 0,017. 
Chcąc ten mimośrod mieć wyrażony w częściach połowy 
Osi większćy, biorąc ją za jedność, trzeba go podzielić przez - 


1,017 i mielibysmy ej 500165. 





= 1,017, mimośrod 





Punkt „4 nazywa się punktem przyziemnym (perigeć) 

B punktem odziemnym (apogeć); lecz uważając bieg rze- 

telny ziemi około słońca, punkta te nazywają się jeden 

przystonecznym (perihelie) drugi odsłonecznym (aphelie). 

eby się przekonać czyli droga ziemska jest w rzeczy sar| 
mćy ellipsą, weźmy jćy zrównanie: 


E> a(1—e') 
a Upedosty © 
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gdzie v jest kąt, jaki czyni promień wodzący z odległości 
punktu przysłonecznego od słońca; i włóżmy w to sb 
wnanie za p wartości wypadające z obserwacyi, a tak ra” 
chowane promienie wodzące z formuły (a) porównaymy 
z wyciągnionemi z obserwacyi średnie słońca. Na fig: 59: 
„ASV jest długością punktu przysłonecznego, którą nazwiy” 
my przez 4, ©8$/ = długości słońca =a, -48© =a—JE" 

Kąt 4 otrzymuje się szykając czasu kiedy odmiany 
dzienne długości słońca są naywiększe, albo kiedy nay” 
„ większa jest średnica słońca; długość słońca natenczas otrzy” 
mana, jest właśnie kątem 4 czyli długością punktu przy” 
słonecznego. "Tak więc mając v na każdą obserwącyą, m” 
Żemy porównać wartości na ę rachowane z obserwow?” 
nemi. Z tego porównania znaydziemy różnice dosyć mały 
które po części błędóm obserwacyi, po części niedokła* 
dnemu oznaczeniu ilości stałych, w zrownanie ellips) 
wchodzących przypisać można; ta więc zgoda między ob” 
serwacyami i rachunkiem opartym na przypuszczeniu bie” 
gu elliptycznego ziemi w koło słońca, pokazuje że to przy” 
puszczenie jest prawdziwe, i to jest pićrwsze prawo do” 
strzeżone przez Keplera, że ziemia i wszystkie planetj 
opisują w biegu swoim ellipsy, których spólnćm ogniskiem 
jest słońce. Seca wych.. 

Jeżeli ułożymy sobie na każdy dzień dwie tablice, je” 
dnę dającą odmianę dzienną w długości a, a, a'.... dru- 
gą na promień wodzący r, 7”, 7”,.... znaydziemy że mno” 
gość r”.a zawsze jest Laż sama, tojest 7”.a=r"”.a=r".a' zętl 
= stałey =C, tak mp. biorąc przytoczone wyżćy obserwa” 
cye w miesiącu styczniu i lipcu mamy: 

r=ln 7r'=1,054. a=1,06939, a=1 
r'a—=1,0695, ra =(1,0584) = 1,0692. 
Na fig. (39) niech mSm' będzie wycinek elliptyczny opi- 
sany w przeciagu dnia jednego, wycinek kołowy Smm ==, 
nazywając przez a kąt mSn, a przez r promień wodzą- 
cy mŚ. ! 
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Sm =r(1 —a), gdzie « jest ilością bardzo małą. ź 


Wycinek pSm= — (1 —e) s= = (1—2a--a') 


Wycinek pSm = ż wycin. Smrz.(1— 2a-|-a') 
_ psm —Smn=ŚSmn (a — 2a) 


Różnica między odległością punktu przysłonecznego i od- 
onecznego jest 0,054, zkąd ha różnicę promieni wodzą- 
tych w dwóch dniach następnych, biorąc jćy odmianę pro- 
Poręyonalną czasowi, wypada zaledwo 0w,3019g=a. Stąd 
Mp (4? — 22)=— Smn .0,00058, ilość tak mała że możemy 
„Wziąść W.pSm'= W. Smn=_wycinkowi elliptyeznemu 
mm, jako środkującemu między dwóma wycinkami ko- 
Owemi. Stąd wypada, że wycinki elliptyczne opisane dnia 
Każdego są sobie, co do powićrzchni, równe. Wreszcie je- 
żeli oznaczymy dokładnie powierzchnie wycinków ellipty- 
tznych opisywanych przez promień wodzący, znaydziemy 
2 większą dokładnością, że powierzchnie te opisane w cza- 
sach równych są sobie równe. I to jest drugie . pra- 
wo Keplera dostrzeżone, nie tylko w biegu ziemi ale i 
we wszystkich planetach wkoło słońca krążących, Że wy- 
cinki elliptyczne opisywane przez promień wodzący są 
proporcyonalne czasóm na ich przebieżenie strawionym. 
Trzecie prawo Keplera jest, że kwadraty z czasów pe- 
ryodycznych rozmaitych planet, tak się mają do siebie jak 
trzecie potęgi ze średnich odległości od.słońca tychże pla- 
net, jak to w teoryi planet widzieć będziemy. 


Zrównanie r*a=r"a daje AZJĘ Można więc z tego 
r Va 

zrównania rachować względne odległości słońca od ziemi, 
bez mierzenia pozornćy tarczy słońca; dosyć jest do tego 
znać odmianę dzienną w długości słońca w mieyscach, na 
które promienie wodzące otrzymać chcemy. 1 tak bio- 
rąc za jednosć odległość naymnieyszą, odległość naywięk- 
sza wyrazi się przez 


JB" ALrĘBFY, 
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Sposób ten otrzymywania odległości względnych jest pe” 
nieyszy od sposobu, za pomocą wymiarów tarczy pozorn 
słońea: bo naprzód obserwacye długości, słońca są w ogól 
ności dokładnieysze, niż obserwacye tarczy słońca, P*, 
wtóre, różnice biegu w długości są daleko większe niż 
różnice odpowiedne wielkości pozornych słońca. 
(. LL. Anomalia średnia, prawdziwa, i mimośrodkową, Hypros” 
dzenie zrównań: 19 między anomalią średnią i mimośr 
wą, 2” m. „ „Y anomalią mimośrodkową i promienigm w90 
cym. 59 między anomalią prawdziwą a mimośrodkową: Se 
regi dające anomalią prawdziwą i promień wodzący P' 
funkcyą mimośrodu i anomalii średnićy. | 


a 


Zmając już drogę jaką ziemia opisuje wkoło słońca, jaki” 
Że sposobem przyydziemy do oznaczenia mićysca słobć” 
na czas dany, czyli do ułożenia tablic słońca? tak np 
wiedząc że słońee było'w punkcie odziemnym pićrwsz 

lipca, jak znaleźć jego mieysce na koniec tego miesią”” 

Podług drugiego prawa' Keplera, powierzchnie wyci” 
ków elliptycznych są proporcyonalne czasóm; zagadnie” 
więc będzie rozwiązane, odcinając część ellipsy propo” 
cyonalną czasowi; ponieważ zaś ellipsa cała jest opisa” 
w dniach 5653, prowadząc tedy OP (fig. 40) tak aby p” 
wierzchnia ROP była równa całćy powierzchni ellif" 

50 e. a 
rozmnożonćy przez 3654 otrzymamy położenie słońca” 
koniec miesiąca lipca. Stąd się urodziło sławne zagadni””, 
nie, znane pod nazwiskiem. zagadnienia Keplera, jak odeń 
powićrzehnią ellipsy proporcyonalnie czasowi ? 

Niech 7 wyraża mieysce rzetelne słońca, kąt gor 
zowie się, anomalią prawdziwą (anomalie vraiel. WW ysta w” 
my teraz sobie w myśli słońce drugie kończące bieg sw" 
w tymże samym -ezasie co słońce prawdziwe, ale idące | 
kole BP'A ruchem jednostaynym; oba te słońca znaydu 
się razem w punkcie. odziemnym Ż, skąd z różną szybko” 
ścią bieg swóy odbywają, ponieważ żaś słońce prawdz” 
"we w tćm mieyscu ellipsy będąc nayodlegleysze od zie” 
mi, idzie biegiem powolnym, słońce umysłowe wyprzeć” 
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go i znaydować się będzie w pankcie np. P'; kąt P'SB 
zowie się anomalią średnią (anomalie moyenne). Gdyby- 
śmy więc mogli wyrazić anomalią prawdziwą przez fun- 
cyą anomalii średnićy, zagadnienie byłoby rozwiązane, 
albowiem anomalia średnia, będące proporcyonalną czasowi, 
żawsze jest wiadoma, byleby tylko czas przechodu słońca 
przez punkt odziemny był znany. Idzie więc 0 to jak zna- 
esdź zrównanie między anomalią średnią i prawdziwą ? 

Kąt P"'SB zowie się anomalią mimośrodkową (anomalie 
excentrique); kąt ten jest właśnie ilością wiążącą anomalią 
, prawdziwą z anomalią średnią, jak to zaraz widzieć bę- 
dziemy. 


Niech t oznacza czas na przebieżenie BP, 


T czas na przebieżenie całćy ellipsy; 
$.4= połowie osi większóy =a 


_ 08 == 
"RK © 


y=kąt. P OB = anom. m Ę 
u = P'S.B = anom. mimośrodkowćy 
z = PSB = anom. średnićy. 


"w" drugiego prawa Keplera mamy 


1 _ pów. .P'OS-Lpow. P'SB 


wa 


t=*_ 7 OM. 1.0 BP'.a 
JR 4 ry” <zp” 





R = 





t.TA__a.OSwstuu __ a'ewstuta'u 
R CDN, e" 2 


ź. q=ewstu+- u 


z=nt=ewstu--y.... (1) 

gdzie T =n oznacza kąt przebieżony w jedności CZASUs 

to jest w jednym dniu lub w jednćy godzinie etc; ź zna- 
21 
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czy liczbę takowych jedności. Ilosć więc zł jest p 5% 
rosnący proporcyonalnie czasowi ź, jest to więć 
kąt, któryśmy nazwali anomalią średnią z. 
W tróykącie OPJV 
pz"Uk = ON*+- PN* 
=0N*'--b.PN* 
= (e dostu) + (1 —€')wst' u 
gz 


| 4 | 
gdyż biorąc a=1 będzie c gdzie b= 





osi mnieyszćy, B%*=1—e". 
ę =e*+-2edostu-- dost u-+ wst u —e*wst'% 
= 1 +-2e dostu-+-e (1 — wst'u) 
eę= 1 -k-edostu. 
Porównaymy to wyrażenie na ę ze zrównaniem 


1—e” 
87 1—edosty 
(liczymy kąt v» od punktu .8) 
1-+- edostu=—— 
1—e'=(1-Ledost.u)(1 —edost.v) 
=1 —edost vj edostu— e dostu dost” 


e -|- dostz 


dostv z. 5 
—edostu 


Zrównanie dające anomalią prawdziwą przez funkcyą a pyt” 


malii mimośrodkowćy. Zamieńmy to zrównanie na W 
dnieysze do rozwiązanią przez logarytmy 


st jypsfme. wę * 1 — Aosta 
yżó, 1--dostv | (1 + dost (1 + dost u) 


sty ;o=|(/ AA styłu..... (2) 




















24.4, 
A BO 


5 wdra 2 + 163 
la otrzymania tedy v potrzeba ze zrównania (1) wycią- 
Y u przez anomalią znajomą zt, a potóm rozwiązać zró- 
tanie (2), Promień zaś wodzący mieć możemy ze zró- 
lania 

ę=1-pedostu...,. (5) 


lagadnienie więc jest rozwiązane, ale chcąc z tych zró- 
ną otrzymać » ię przez funkcyą zł, trafiamy na ra- 
tuek długi i wyrażenie otrzymujemy przez szeregi (*)- 
up, Z danćy anomalii średnićy dochodzi się anomalia prawdzi- 
wa i promień wodzący, bezużycia szeregów. Przykłady. 
„ Zamiast szukania tych szeregów podaymy sposób ro0z- 
laząnia zagadnienia wprawdzie przez przybliżenie tylko, 
bou MEWY PZNRRZZEE RAWYCNNKNONNENC 00000 


(*) Szeregi te są następujące: 
4) Y=nf+- | e — gotge .) wst nt- 


+ (r0- etz > ZEE: | wst an£ 


13 45 , ł 105 , 451 | 
za (> e— 5% €* +11. wstóni-|-ge 480 e") wst ią 


1097 ; Nz 1225 
+ 7% e5 wst Snż +-.. 00 





e* wst Gnż +-.... 





(Mecan. cel. liy. II. p. 151). 


(By £=1+- — — edost n£— * dost 2nź 





o q.57 [7dostóni — Zdostnz) 
e* 
— razić dostant = 4.a*dostant | / 
e5 5.4 


(Mecan. cel. liv. II. p. 179). 


Kąty yi nf są rachowane od punktu przysłonecznego , jak to łatwo 
widzieć moŹŻBa z wyrażenia na £, czyniąc bowiem nf—= g otrzymujemy: 


£ę=1—e=odległosci naymnicyszey, 
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ale sposób daleko łatwieyszy i dający wypadek tak blizki 
prawdy jak sami zechcemy. 

Poprowadźmy P'm równoległą do P"M, W troykaci 
POS, czyniąc SOP'=0, SPPO=P' mamy: 


sty3(0-| P') _SP+-:08 __ 1--e 
styż;(0—P) SP—05 1—e 





sty: (0—P')= sty 3 (0+-P) z) =>. (aj 


Otrzymamy z ztego zrównania 3(0—P), gdyłż BSP=Q9 z» p=h 
jest to anomalia średnia która jest znana. 


.0=;(0+P)+3(0—P).... b) 
Kąt ten można będzie wziąść za równy kątowi BSP 
anomalii mimośrodkowćy, opuszczając w pićrwszćm pó 
bliżeniu kąt OPm=r 
__pow. PSB 
T= pow. koła ” 
A że z praw Keplera 
__pow.POB _ pow.P'OB 
T' pow.Ellip. _ pow. koła 
Stąd 
k pow. ?"OB==pow.PSB 
pow. P"OS =pow.P"SĘ" 
" P'S.0M AR A: P'P' 
Todharąć 2 | 
| Łuk P"'P = OM—<ewst P"SB =ewst O przez przybliżeni” 
mO0= Łuk. P"P'—wstP'P'....-...:- (c). 


Mając Om szukąymy kąta OP'm który nazwiymy przeż” : 
Do tego znaydźmy pierwićy bok OP. 

wst.0P'S__ OS 

wst. OSP* OP 
ewstz 


56 wst(z — 0) 


y 
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Om =OP'.wstr. Wstr = *** (dj. 


Znaleziony kąt OP'm dodaymy do kąta SO7?”, a otrzy- - 


mamy kąt P"SB poprawny. 

Jeśliby wartość na kat r wypadała dosyć wielka, wte- 
dy należałoby powtórzyć cały rachunek , używając .jaż 
do niego anomalii mimośrodkowćy poprawnćy, i z tóy szu- 
kając znowu O/M, Om i kąta 7. 

Otrzymawszy tym sposobem wartość na anomalią mi- 
Mośrodkową u znaydziemy anomalią prawdziwą ze zró- 


ó J>€© . , . 
Wnanią sty 3v== RE” sty gu....(2) a promień wo- 


dzący ze zrównania (5). 


Przykład l. Mając dany mimośrod drogi ziemskićy | 
€=0,016g1 i średnią anomalią Z=nt=307, znaleśdź ano-- 


Malią środkową i prawdziwą. 
Q).., log. sty+30” + + * + * + +++ + . . 9,4280525 
1. (1—e)=1(0,98309) + + . .. - 99925953 
dopełn. /,(1-+ «= 1,016g1) . . . . . . 9,9927218 
l. styz(0—P)= ra eT w 9,4155076 
== ł, sty (147. 51.22) 
„EW :(0—P)= 14. 31. 22 
1(04.7)= 159. 0. 0 
0 -a2g.31. 22 
Aa, log. wst (297. 31'. 22 ) = 9,0920458 
l.e=l(0,01691) —=9,2201456 
7,9207874. .==log. OMw czę.pr. 
log. R'=jtuku = promien:)= 5,5144251 
LOM w sekundach = 3,2352125 == log. 1718”,7 
OM=P"P=38. 587 
Om —= 28. 58',7 — wst(28'. 38',7) 





Wartość na Om stąd wyciągniona nie wynosi połowy se- 
undy, i opuszczoną bydź może. Kąt więc SO?” znale- 
lony wyżćy = 2g97.51.22' niepotrzebuje źadnćy poprawki. 
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NE 4 2) l. styz u = l, sty (149. 43. 41) zm 9,t207651 


1 log. (1—e)=q Ł o,g830g9 . . 4 
+ . . 4,9962q66 
:dopeł.(2.(1-Pe) =3 1. 1,016g1). . . .. 4,9063608 
KE *""waromapn= " FLEDIRERI 7. 
2 REWERS? —=9,41354225 
= l. sty(149.51'.2 


Anomalia prawdziwa = v= 299. 2. 56, 


Anomalia średnia == B82==309.10. „0% 
BZ ŃR 


Z—y =0.57, 4. 
Różnica ta między z ivy czyli między anomal; średnią 
prawdziwą nazywa się zrównaniem środka (Equation di 
centre). 
Przykład II. Mając dany mimośrod drogi pallali 
= 0,259 i średnią anomalią = 459, znaleśdź anomalią środ” 
kową, i prawdziwą. 


4) +. «4, sty. (2327. 00EVS «i g,6172245 
DŁ Q;y7$1 660405 „ « « 9,0698182 
dopeł. /. 1,259 . . , . . - « « -. 9,8999745 


lLstyz3(0—P)=... g9,5870168 = .sty. 159.42 5,5 
0)...34(0— PP)... =137. 42. 5,5 
3 (USEYWP) . 2 czżs2. 30, O 
0 =360. 12, 5',5= przybl. wart. 7” SB: 
c).<. „L wst (36?. 12. 3',5) .« « + * « » 9,7713071 | 


A TOTOCEWECY PCA 9,4152998 
l. (F" = prom. w sekund.) . . =5,5144251 


1. OM w sekund.) . . . 4,tgg0320 =/. 3155a,4 


OM = 315527,4 = P"P. 
log: wst M155258-40014.4 03 g,1829067 . .. w część. prom. 
F. ZESS1 cwi w, Fale +78 5,351442D1 , 
LL wst.PPP=;..: . 4,4975318 = /. 51429. 
Łuk P"P' = .... 31552';4 


wst 77"P = Mm = 33429. 


n———— 








Om =  120;t. 





ROZDZIAŁ IX. 
| d), .. wst PSO =]. wst.459 =., 9,84g4650 
£.o,259 « + + + +... . 9,41352998 
9,2627848 
Lwst, OP'S=L.wst.(89.47'.56',7)= g,1845968 
0,0781880= /.0P'w czę.pr. 
5,5144201 


| 5,5926131 — £ł.OP' w sekun. 
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MOB © are EG - 5,5926131 


6,6987021 =/. wst OP'm. 
OPm = 1.45',1 








SOP = 360. 12. 3,5 
gą 43,1 
u = 56”, 15. 46',4 = P"SB... anom. mimośrod. popr. 
Ly, MPR 3 sty. 18%. 6. 557,2 — g,5149282 
4 log. 0,741 - + -. . .. 4,9549091 
+ dopełn. £. 1,259. . . 4,9499871 
v f 
4. sty z 9,5996244 — I. sty (149.0 .19') 
v= anom. prawd. 280.10.58", 
Mając anomalią środkową i prawdziwą możemy otrzymać 
Promień wodzący ze zrównania 
ę=1+e dost. u...., (5) 
1—e* 


al zrównania : =—- — 
bo ze e 1 =—edostv 


W naszym przykładzie mamy 
l. dost u = 2. dost 369. 15'. 46”,4 = g,go66881 


l, a= l. 0,259 SZER Pr. ARMIA 9,41 52998 
łe dostu5ż> + « .*.*, 9,5199379 Sh 020892. 


ę=1--0,208g2 = 1,20092 
Zadanie odwrótne, to jest jak z anomalii prawdziwćy wy- 


naleśdź średnią, łatwe jest bardzo do rozwiązania. Że zró- 
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wnania (2) wynaleziona anomalia mimośrodkowa wkład: 
się w zrów. (1), i otrzymuje się anomalia średnia, ale r". 
wiązanie tego zadania, rzadkiego jóst w Astronomii użycie 


LIII. Zrównanie naywiększe środka kiedy przypada : ? "M ypr ś 
wadzone wzory na wynalezienie anomalii prawdziwy ipr” 
mienia wodzącego, w których anomalie liczyły się od p 
odsłonecznego, zamieniają się na inne w którychza zero 
malii uważa się punkt przystoneczny. 


Różnica naywiększa między anomalią prawdziwą i średni 
zowie się naywiększćm zrównaniem środka (la plus grande 
ćquation du centre), która jest wtenczas, kiedy ciało 
(lig. 40) ma szybkość kątową średnią; wystawmy bowie” 
punkt 7” idący w koło środka S biegiem jednostayny”! 
tak jednak, iż zacząwszy razem z ciałem ? bieg od Jini! 
„4B, razem z nićm znowu do tćyże samćy przychodzi Ji 
nii. Na początku biegu ciało 7? idąc od punktu B bie 
giem kątowym naymnieyszym, musi zostać się od punkt! 
Z”, dnia drugiego opisuje kąt nieco większy ale jeszcz? 
mnieyszy od kąta opisanego przez 7”, po upłynieniu wię! 
pewnóy liczby dni odległość Śoąciyć punktu ? od Linii 
$% będzie większa niż odległość punktu ?”; różnica te 
coraz rosnąć będzie aż SE: szybkość owa P nie sta” 
nie się równą szybkości ciała /”, czyli szybkości średniej 
w tym dniu juź bieg względny kątowy ciała 7 i-Z* jest 
zero, przeszedłszy ten punkt ciało P' zaczyna micć szył” 
kość kątową większą niż średnią, i zbliżać się będzie do 
P', tak że razem przyydą do linii 240. Moment więc gdy 
ciało .P idzie biegiem średnim jest właśnie chwilą kiedy 
zrównanie środka jest naywiększe. Ponieważ zrównanie 
środka jestto różnica między biegiem po kole i po ellipsie: 
zależy więc zupełnie od wielkości mimośrodu. Wypro” 
wadzimy wkrótce wzory dające nam związek między mi” 
mosrodem i naywiększóm zrównaniem środka. 

W zrównaniach (1) (2) i (5) uważaliśmy anomalie ra” 
chowane od punktu odsłonecznego; jeżeli je chcemy 
rachować od punktu przysłonecznego, jak to teraz jest 
zźwyczay , dla tego, aby początek anomalii był tenże sa; 
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i komet jak i dla planet, dosyć w zrównaniach (1), (2) 
; ) położyć 180” +-nt za nt, 180-ku za u, 180--v za 3 
''. a zrównania te zamienią się na następujące | 


()...nt=u—ewstu, G)....g=1 —e dosta 
e 


dostyżP= V rę tosty łu 
©)...styzr=(/ sty tu 


W gęz(0H=(/ Etyka i 

ydzję © znaczy długość prawdziwą słońca, £ długość pun- 
lu przysłonecznego. 

h Formuły (1) (2) 1 (5) rozwinione na szeregi dają nam 

A b wynalezienia promienia wodzącego, i długości słoń- 
Prawdziwćy, jeżeli znamy anomalią średnią 4. Ale do 
80 potrzeba nam znać położenie punktu przysłoneczne- 

go lub odsłonecznego, i mimośród e, Zastanów my się 

g. nad sposobami dokładnego oznaczenia tych ważnych 
tmęntów drogi ziemskiey. 





hy, Odmiana w położeniu punktu przysłonecznego, Rok ano- 
malistyczny. Sposób Lakailla oząaczenia dokładnie położe- 
nia punktów przystonecznego i odstonecznego. Przykład, Epo- 
ka kiedy oś ellipsy ziemskićy była pionowa do linii punktów 
równonocnych i kiedy się z nią zgadzała. Odmiana długo- 
ści por roku z przyczyny odmiany w położeniu, osi wielkićy 
ellipsy ca do linii punktów równo-nocnych. S$: 


Ponieważ tarcza pozorna słońca naywiększa jest wten- 


4, kiedy ziemia znayduje się w punkci łonecznym, jet 


li tedy za pomocą narzędzi mierząc tę tarczę znaydzie- 
J czas kiedy tarcza pozorna słońca jest naymnieysza, 


dł 


„ ugość słońca natenczas rachowana, jest właśnie długo- 
ią punktu edsłonecznego. Nadto ponieważ bieg słońca 
długości naymnieyszy jest w punkcie odsłonecznym, a 
Jwiększy w punkcie 'przysłonecznym, to nam daje spo- 
22 
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sób dokładnićy oznaczenia tych punktów, dla tego, że od” 

miany w długości słońęa różnią się bardzićy od siebie 

wielkości pozorne słońca. j 
Porównaymy z sobą długości punktu odsłoneczneg? ob 

serwowane w różnych czasach. 


Długość punktu odsłon. obserwowana przez Walter” 


w Nurembergu w 1496 . . « « « «: 1: « «+... 35, 50, 57: 9] 
, przez Lacailla w 1749 . . . . «. «2 «:«:.. 3. 8. 59 2 
5, 


Bieg punktu odsłon. w przec. 255 lat . . . . 4, 41: 


Stąd średni bieg w długości punktu odsłonecznego wyp” 
da 1.6. na rok jeden. Podług jednak obserwacyy ? 
Tanda bieg ten wynosi tylko 1'2. Odtrąciwszy bieg roca) 
punktów równonocnych 50,1 pozostaje na bieg wie!” 
chołków ellipsy ziemskićy 11,9 od zachodu na wsc!”, 
Podług nowszych obserwacyy bieg ten jest tylko '”* 
na rok. 

Słońce więc potrzebuje więcćy czasu do powrótu do 
punktu przysłonecznego lub odsłonecznego, niżeli do przy” 
ścia znowu do punktów równonocnych. (Czas powt, 
słońca do tegoż samego położenia co do osi większćy *, 
lipsy, zowie się rokiem anomalistycznym (annće anomal” 
stique), ponieważ słońce wtenczas powraca razem do tej 
że samćy anomalii. Nazwawszy trwałość tego roku pr 
R będziemy mieć | | 

560? +-0'. 117,8 GR- B->v5576 
R= SZLO). 3505 2 .49.51 „© 
= 565". 66. 13'. 58,8. 
Dokładnieyszy sposób oznaczenia położenia osi wielkić 
drogi ziemskićy jest następujący. Niech na (fig 41) pu” 
kta SiS wyrażają mićysca słońca 0 180? odległe. (iza5 zj 
przebieżenie S.4rS' będzie ' mnieyszy niż czas na prze” 
bieżenie SBRŚ, ponieważ powićrzchnia SArS<S' BR 
każda bowiem linija prowadzona przez ognisko ellips 
dzieli ellipsę na dwie połowy nierówne, "wyjąwszy ” 
wielką ellipsy .4B. Jeśli więc porównywamy obserw* 
cye dłngości słońca w punktach Hi 4, kiedy. różnić? 
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długości = 100? -L 3 1”, przeciąg czasu między obserwacya- 
M powinien bydź równy 4AR,i jeżeli ta równość mićy- 
cą nie ma, jest to dowodem, że obserwacye słońca nie by- 
, robione doskonale w punktach „fi B; idzie więc o to 

Z obserwacyy blizkich punktów 4 i B wyciągnąć 
as kiedy się słońce znaydowało w tych punktach, a stąd 
ugość tychźe punktów otrzymać. f 


Czas od S$ do $' = czasowi” od S$ do 4+4- 
-L czas 0d .4 do  — czasod Ś'do B: 

Czas od 4 do $— czas od S do $— 
— czas od $'do 8 — czas od S$ do 4. 


IR a— czas od S$ do 8— czasod $Sdo 4...... (a) 


Bdzję znaczy czas między dwiema obserwacyami w pun- 


| ktach SiS. Podług prawą Keplera 


lząs od S do „4== czas od $ do Bzz waŹ 


Rc> EA _ A szybkość kątową przy B 
= "BE = bk. ———---—- 


szyb. kąt. przy -4 
| . 


tdzię „— czas od Ś' do B. 

Bierzemy tu wycinki $£.4 i SEB dla małości, za wy- 
tuki kołowe należące do promieni .4£'i BE. Podsta- 
Wująe znalezioną wartość na czas od $ do 4 przez f.(t) 
W zrównaniu (a) otrzymamy zrównanie w którćm jedno £ 
tdzie nie znanćm, gdyż chyżości kątowe przez obserwa- 
*Je mogą bydź znane, 

v 
=i—0— 





lazywając przez » iv chyżości kątowe przy Ai B. 

Przykład, 1745 grud. 30 0 o6,37.7”. dł. sł. ==2787.2g9.12”7,5, 
1744 czerw.30 0 0*.3.0' : « « « « « 90. "51. 1,5, 

160. 21. 4g'. 








W tym przeciągu czasu punkt 8 oddalił się od zero Y' na 
*. Chcąc więc znaleśdź czas kiedy różnica w położe- 








hi 
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niu słońca na ekliptyce co do osi większóy ellipsy była 
== 1809, należy zmnieyszyć 21. 4g'.0 51, i szukać w jakim 
czasie słońce pozostałą resztę minut przebiega, (zas ten 
odciągniony od czasu obserwacyi 1744 roku, da moment 


szukany. 
Bieg dzienny słońca 50 czerwca —=57/,12”, 
247 (21.187) 
57,12: 
Stąd wypada, że we dwóch obserwacyach 50 grudnia 1743 
r. 0 0*.3,9' i 29 czerwca 1744 r. 0 158.6. 47", słońce 
znąydowało się na jedney linii prostćy, przechodzącć! 
przez ognisko ellipsy , czyli różnica w długości słońca bY” 
łą naówczas 1809%.0'. 51”. Czas przedzielający tęy fent” 
men jest 1824. 158, 3' . £0=«. 


3 R=182". 158, 9.0 
«—182. 158. 3'. 40 
ET pjA 20 


61. 12" 61.12 
£=5. m , kę 
nów (61.12 )— (57.12) 12) pąk 20) (3 )= Bat > 
jest to czas od $' do B, który dodany do obserwacyi w pu” 
kcie S$ 29 czerwca, da czas kiedy słońce było w pu” 
kcie 3. Czas ten jest 29 czerwca 0 15%. 57' 49", Wy” 
leśdź potrzeba teraz długość słońca na ten moment. 


= 86.56. 137, 





Długość © czerwca .......... 50...07.3.0 .. 987.51 Je 
Czas przech. © przez punkt 8... R « 15.55 A 

różnica .,.08, 5.13" 
GD: A 2 12') 


24" 157. 12 —85,5/. 17": —1g9. 16'. 





Długość punktu B= (98?. 51. 1 p. 16'=g98?.51. ,451,5* 
= Długości punktu odsłonecznego: 


Sposób tu wyłożony oznaczenia punktu odsłonecznego jest 
Lacailla. W tablicach Delambra długość punkta przysło” 
necznego 
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SN DX 1900 J66E 006 7 00.3 2787. 357. 28" 
OPO WE SEAT 279. 29. 5 
2010 s EGW GAZ K A> 279. 59. 22. 


Stąd odmiana roczna w długości tego punktu wypada 61,9. 

Mając znane położenie punktu przysłonecznego na pe- 
z epokę, i odmianę jego roczną, łatwo jest znaleśdź po- 
żenie osi ellipsy na jakąkolwiek inną epokę. Gdyby- 
"hy chcieli wiedzieć, kiedy oś ellipsy była pionową do 
ij punktów równonocnych , szukalibyśmy czasu, kiedy 
Ugość punktu przysłonecznego była= 2709. ' 

Ww 1750 r. Długość punktu przysłon. = 2789, 37'. 28” 

A dE 5oo lat 
02 

(zag więc ten był w 1250 roku. Szukaymy ezasu kiedy 
% ellipsy schodziła się z liniją punktów równonocnych 


930.37 28 _540 It 
M lat więc blizko 4,000 przed erą chrześcijańską linija 
- bnktów równonoenych była razem osią wielką drogi ziem- 
ikięy, 

Odmienne coraz położenie osi wielkiey ellipsy z liniją 
bmktów równonocnych jest przyczyną coraz odmienney 
ługości por roku. Na (lig. 42) punkta ZiZ oznaczają 
Przęsilenia letnie i zimowe, i Z porównania wiosenne 
Jesienne. WW 1250 roku wierzchołek ellipsy B padał na 

l czas od porównania jesiennego do przesilenia zimo- 
Vego.był równy czasowi od przesilenia zimowego do po- 
tównania wiosennego; po roku 1250 punkt B zaczął się 
dalać od Z i w 1800 kąt BEZ był=g". 29.3. Tym 
'bosobem punkta drogi ziemskiey gdzie ziemia bliżey bę- 
ląe słońca ma bieg chyższy, przeszły w porę roku zimo- 
Wą między Z i V, w porę zaś jesienną między 7 i Z 
Wszędł z kolei łuk ellipsy, gdzie ziemia ma bieg powol- 
lieyszy, a stąd dzisiay |trwałość jesieni jest nieco wię- 
kszą niż trwałość zimy. 


li 
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LV. FFyrażenie mimośrodu ellipsy drogi ziemskiey przez fu 
kcyą naywiększego zrównania środka. Odmiana wieko 
wielkosci mimośrodu, 


Oznaczyliśmy mimośrod ellipsy ziemskiey obserwuj” 
wielkości pozorne słońca w punktach naywiększey i nay 
mnieyszey jego od ziemi odległości, ale że odmiany te"" 
są znaczne, mimośród tym sposobem wyprowadzony m” 
że nie bydź dokładnym. Zrównanie środka daję nam d” 
kładnieyszy sposób oznaczenia tego elementu. 

Mówiliśmy Że zrównanie środka naywiększe jest wte” 
czas kiedy bieg słońca w długości staje się średnim, Ń* 
(fig. 45) kąt pES=p ES niech wyraża naywiększe zró” 
wnanie środka, które dla symetryczney figury ellipsy, tej” 
Że jest wielkości z obu stron linii „48. Ponieważ 
punktu 4 słońce prawdziwe idzie biegiem chyższym jak 
słońce średnie, w czasie więc naywiększego zrównani! 
środka odległość kątowa słońca prawdziwego p i p' 
linii £4, większa będzie jak słońca średniego m i m: 
Obserwuymy długość słońca pFY i pZy, ich różnica 
da nam kąt pEp. Kąt SES'=mCm, jest to bieg średu 
słońca w długości w czasie upłynionym między obserwa” 
cyami 


SES —pEp =>Z 


gdzie Z wyraża naywiększe zrównanie środką. W'ypro- 
wadźmy teraz związek między zrównaniem nayWiększćm 
środka i mimośrodem e. Niech ę wyrażą promień wo” 
dzący słońca, wycinek elliptyczny opisany w małym prze- 


ciągu cząsu £ przez promień ę, będzie ad , gdzie £ zna” 
czy mały kąt przez promień ę przebieżony 


I ę” „DR. BZ X 

a 7 B=" 
P wyraża powierzchnią całą ellipsy, 7' czas na jćy prze- 
bieżenie łożony. * > 
Kładąc P=szaV1—ce' otrzymujemy 
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wa” Vie 
= "2. 
EEY 8 


Bieg kątowy słońca idącego chyżością średnią w przecią-. 
SU czasu £ wyraża się przez K=2e.-,- 


Ponieważ w czasie naywiększego zrównania środka, bieg 
kątowy prawdziwy E=XK=biegowi średniemu, stąd 


Ę = ż _ mra V1—=e' 
A: eT 


ę=a(1—e)z 


ż 


Jest to wyrażenie promienia wodzącego słońca w czasie. 
kiedy zrównanie środka jest naywiększe. Ponieważ w to 
Wyrażenie ż niewchodzi, możemy więc w szukaniu elli- 


z 
ptycznego wycinka — uważać ż za nieskończenie małe, 
wartość na ę pozostaje taź sama; wartość więc ta nie jest 


tylko przybliżoną do prawdy, ale jest wartościa zupeł- 


nie prawdziwą. 
Zrównania ellipsy na znóż.) przez funkcyą rv i fun- 


kcyą u są: 


— ia: ę=(1—edostuja 


1 -edosty=Ś a: j SU (ii 


1—e dostu==(1 —e')t 


a—(1—e)3) 


dostyv==—= 


data SEZ > 
e 


Rozwijając te wyrażenia na szeregi, widzimy naprzód Że 
mimóśrod e znaydować się będzie w licznikach wszyst- 
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kich wyrazów , stąd dostv, i dostu, są ilości bardzo mar 
łe, powtóre dosty jest odjemna, a dostu dodatna. Uczyń- 
my więc > 


. 5 p =go”+-v u=go* —z' 
1—(1—e)ż 
Ldostoczii = ŻE 


4 —(1we')1 
dostuz=wstu = paki 


Rozwińmy te wyrażenia opuszczając potęgi ilości e wyż? 
sze nad trzecią, otrzymamy : - 


, 5 5 [ 1 5 
wstv==— ——€3, wstz = — e -—€ 
4 €-|- gą ać 4 +3 
vV=R (syst. yz wst” p -+- etc ) 


u' = R|( wstu-- € wstu +- cte ) 


| 


szyk A 5 l 27 | -- BA 

p Rizetzz” +5 540 =Riq CLT: 03 | 
[= 1 a 5 3 > ze (=R Lepsze) 
ez |ze+gze WĘSEP iz 1 584 

R znaczy liczbę sekund zawartą w promieniu koła. 7ró- 

wnanie naywiększe środka wyraża się przez 

Z=v—nt=v—u--ewstu=v--u+-edostu. 


Gdzie dost u' wyrażona jest w częściach promienia wzię- 
tego za jedność, chcąc ją mieć w sekundach łuku tak jak 
są v iu, należy ją przemnożyć przez A. 
Z=v u -|- Re.dost.v. 

=v u + Re—2Re wst zu 


wstłu =żwstw =3 i e-- p e" jędzie łuk u jest bardzo mały* 
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„.,88 7 
= R]aerzgz o) 
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Wyciągając z tego zrównania e będzie 


8 
R= =2e+ zę © 
p. OBrg 


Abada w drugićy stronie zrównania za e wartość jego 
tybliżoną (3Ż) otrzymujemy :- | 


RĘ” || : 

PRZY 7 ś«ó.. (8) 

tkię jest wyrażenie. dające nam mimośród przez funkcyą 
tywiększego zrównania środka. 

„, Anomalią średnią odpowiadającą naywiększemu zrówna- 
A środka otrzymamy uważając, Że Z=v—nt, stąd 
nt=v—fi=go?*--v=2Z ' 


2 


=go0+ Rf e L 24 *]--Bhetzg e] | 





5e 25 , 
=go"— RI -|- zgą ję 


Wyrażenie na e przez f(Z') da wartość mimośrodu, je- 
£li zrównanie naywiększe środka dobrze jest znane. Je- 
eli obserwacya słońca nie była zupełnie wzięta w cza- 
Ie naywiększego zrównania środka, wtenczas mając zna- 
Y bieg słońca w długości, można wyrachować tę popraw- 
£ ną czas naywiększego zrównania, Czas zaś tego feno- 
tną da nam zrównanie 


nego — RE + z e" | | 
25 
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gdzie wprawdzie wchodzi e, ale do rozwiązania tego 21” 
wnania możemy użyć wartości na e prżybliżonćy tylko 
naprzykład tćy jaką nam daje porównanie naymnieyszć! 
i naywiększóy pozornćy tarczy słońca. Jeżeli chcem! 
mieć zrównanie środka na kaźdy moment, łatwo go otrzy 
mujemy 4 szeregu (24) albowiem 


Z=v—n=|e— ze +++: | vstne+- ete. 


Porównaymy teraz z sobą wielkości naywiększego zrówn” 
nia środka i mimośrodu ellipsy ziemskićy, oznaczonych a, 
zrównania ,£) w czasach od siebie odległych. 


WaY756 . . 5 rę GET .OBUSBO XG % > e =0,016814 


9860-33 ausi0y adi 806 26,8 40: 21, 4-6 BEG, 61608! 


9 +7 | 0,00: „02%: 


Stąd zmnieyszenie się zrównania środka wypada 19,47 
lat sto, zmnieyszenie się odpowiedne mimośrodu — 0,0003 
biorąc połowę osi większćy =1. Delambre w swych t* 
blicach czyni na rok 1810 


Z=1%.55.26', odmianę zaś wiekową = 17',2 


Wziąwszy wiekowe zmnieyszanie się mimosrodu — 9,0008? 
otrzymujemy na tę ilość 1416 mil francuz. (lieues), p 
odległość średnią ziemi od słońca —= 54000000 mil fra?” 
stąd zmnieyszanie się roczne mimośrodu wypada w" 
fran. 14. | : 

Gdyby to zmńieyszanie się mimośrodu szło ciągle, e 
lipsa ziemska zamieniłaby się nakoniec na koło. Ale r" 
chunek pokazuje, że to zmnieyśzanie się jest peryodycza” 
i że doszedłszy do pewnego stopnia małości, mimośrod P% 
większać się zacznie; peryod jednak tey odmiany nie jest 
znajomy. ! 
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Tablice słońca dające długość średnią słońca, dlugość pun= 
tu przystonecznego i zrównanie środka na czas dary. Przy+ 

ad rachunhu mieysca słońca z takowych tablic. Mieysce 
ttońca tak otrzymane nie zgadza się zupelnie z dobremi ob- 
tersyacyami, ziemia więc nie idzie doskonale po ellipsie po- 
dług praw Keplera. 


Ni. _Alaj,, znane położenie osi ellipsy ziemskićy i jćy mi- 
„ęłh możemy znalesdź mićysce słońca na czas dany i 
ą We tablice słońca. Chcąc bowiem znaleśdź mićysce 
I cą na czas dany, rachowaMbyśmy nąprzód jego anama- 
e średnią na ten czas, eo łatwo wykonamy, jeżeli znamy 
;,  przóyścia słońca przez punkt przysłonęczny; mno- 
„, bowiem czas upłyniony między tóćm przćyściem a cza- 
danym przez n, tojest przez bieg średni słońca, otrzy- 
6 emy nt czyli anomalią średnią, Szeregi potćm AB 
1) dałyby nam anomalią prawdziwą i promień wodzący. 
mając długość punktu przysłonecznego otrzymamy 
|; BOŚ praw dziwą słońca. Ale Astronomowie chcąc oszczę= 
Ić pracy rozwiązywania szeregów, ułożyli tablice z któ- 
Ieli sposobem bardzo łatwym mieysce słońca na czas da- 
Y znalezione bydź może. 





Kładniemy tu niektóre wyjątki z tablic Delambra, 










EA AREA OZ TĘ SĄ . 
Z TADEK C.Y AH, 


Długość średnia © 1? sty-|Dlugość punktu przystone 


„Lata. 
cznia o północy w Paryżu.|cznego »* stycz o północy. 


ję OJŚELJE a 7. 


1813. | g*. 10%. 14. 427,4. | 9% 99. 42. 28. 

1814. |9g. 10. 0. 22,8, ga ge 43% 30. 
1815. 9.--g. 46. 3,1. g. 9. 44. 52. 
1816. g. 9. 51... 43,0. 9. 9. 45. 54, 





|| 
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Z TABLICY IV. 
Bieg na dni miesiąca sierpnia. __ 
L » 
"ŻA Długość punktu pr 
słonecznego" 


Długość średnia ©, 





"o-REWNRZĘNA 7 POWIE 
Zwy- | Przyby- 


czayne .| szowe, 












D n i 
4.84. 1630. |. %,-7 23, 
BBS WO. Ria u WORA 


BZ RW boży. 








Z LABLEIGY 2. 
Bieg słońca na godziny, minuty i sekundy. 


" " " . 
218. ... 51, 44 „O 52. .... 2. 8 +1. 24, ... 1 „0 







22. 54. 12,6] 53. 2. 10,6.| 25. 1,0 
25. 56. 40,5] 54. 2.15,1.| 26. 1" 





Z 1TABLIGY XH. 


Zrównanie środka na rok 18x10. 














Anomalie średnie. | Zrówn. środka (*) | Różnice. Odmiana 
wiekowa: 
+. 7%. 5o'. |11'. 289. 50. 7%,9.| 15,8.  |--1",.1. 
40. |a1. 28. 49. 32,1 16,9. 10,15. 
50. |i1. 28. 4g. 36,2] , 10,19. 


Daymy że chcemy mieć położenie słońca na dzień $ 
sierpnia 1816 roku na 22%, 54. 26' czasu śred. cywil: 
w Paryżu. Tablica III daje nam długość słońca i pu” 
ktu przysłonecznego na początek każdego roku. 


EEEE WE ERZE WEBER RC ONE 

(*) Tu dodać należy, że kaźde zrównanie środka w tablicach 

Delambra, z których tu wyciąg robimy, zmnieyszone jest o 49». 

Żeby przez to odmianę z przyczyny działania planet uczynić 
zawsze ilością dodatną. , 
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, * ML.. Długość © 19 stycznia 1816. . g*. 99.31. 457,5 


"IV. yu 2 POZEW 7. 6. 50. 52,6 

| SPE) EWA ao din Va ZWĘCLZU 

Tax. KZ r 7. 4 PRZEW RZzsN: .ARID,4 
AE «s PP EE R AC 00 60 Z W0 ++. +1,l 

r Długość śred. © na czas dany.. 4. 179.18. 429 
yt. III... Długość punktu przysł. 1816.. g. 97.45'. 54,0 
© TV: siórpida ©. do vo ia 6 Gs 3 PAPĘĘCZ 37,5 


Długość punktu przysł. na czas dany. g. 9”. 46. 117,3 

4, ciagając tę długość od długości słońca otrzymuje się 
y. mala średnia ©. . . « « . 7*.79.52.51',6==9'.79.32,5. 
ając znaną anomalią średnią słońca wyciągniemy z tabli- 


"F XII zrównanie środka. | 
7 OPADĘ. c. rid acaie  wocaci ÓW „ 117. 289. 50”. 7,9 
' R "R „IRE EERKEZECEEEZZKIE — 3,9. 
Odmiana wiekowa. .. » « « « « « « «2» + 0,6 
równanie środka na czas dany . . « =11'. 26%. 50. 4,6. 
ugość średnia słonca. . . . . . . „ . = 4. 17. 18. 42,9. 
lugość słońca prawdziwa. . . . ... . = 4. 169. 8. 47,5. 


Długość słońca tak otrzymana, jest to długość rachowana 

porównania wiosennego średniego , to jest niepopra- 
Wionego co do kołysania się osi ziemskićy; jeżeli wypa- 
dek poprawiony, z tego względu i powiększony o 45" od- 
_Jęte od zrównania środka, porównamy z długością słońca 
yciągnioną z obserwacyi na tęż samę godzinę, minutę i 
sekundę, znaydziemy różnicę kilkudziesięciu sekund. 
Ziemia tedy nie idzie po ellipsie doskonale podług 
braw Keplera; rachując bowiem mieysce słońca podług 
tych praw, otrzymujemy je nieco błędne. Zastanówmy się 
tąd przyczyną i sposobami poprawy takowego błędu. 
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— LVII. Pr: Yczyna wyźćy olesionój róźśnicy między położeniem 
słońca obserwowanem, a wyciągnionem z tablic, Siła cięż” 
kości uważana jako przyczyna biegu ziemi okolo siońca, P”” 
przedzania punhtów równonocnych, kołysania się osi zient 
skiey, i innych odmian w biegu. ziemi dostrzeganych. 


Newton wziąwszy pod uwagę prawa biegów ciał nie” 
bieskich wkoło słońca przez Keplera odkryte, zadał 5% 
hie to pytanie: jakie bydź musi prawo działania siły słoń” 
ca, mocą któróy ciała rzucone w przestrzeń bieg swój 
w koło niego podług praw Keplera odbyw ać powinny * 
Rachunek zastosowany do praw mechaniki pokazał mu, 2? 
siła ta, którą, siłą ciążenia nazwał, działać musi w stosunki 
odwrótnym kwadratów odległości. I na odwrót szukają” 
biegu planet poddanych sile ciążenia, znalazł, że ten bie$ 
nie inny bydź musi jak tylko podług praw Kopłócz: Zie” 
mia rzucona w przestrzeń siłą nieprzechodzącą przez jćy 
środek ma bieg podwóyny, jeden bieg dzienny w koło 
swojćy osi, drugi bieg roczny wkoło słońca. WWystawmy 
sobie na (fig. 59) słońce S$ i ziemię mającą w punkcie 8 
kierunek rzutu pionowy do „48. Ziemia będąc uległa 
sile rzutu i sile ciężkości wywieranćy przez słońce, opi- 
sywać będzie ellipsę w którćóy ognisku znaydaje się słońce. 
Wyobraźmy na przedłużeniu linii 4B w punkcie np. 
S drugie ciało tóyże massy co słońce i w tćyże od ziemi 
będące odległości. Siły wtenczas ciał S$ i S' zniszczą się, 
i ziemia nie będzie opisywała ellipsy, ale póydzie w kie- 
runku prostym pionowym do linii „48. Lecz jeźeli ciało 
S' będzie massy daleko nmieyszćy niź słońce, albo odłe- 
głość jego od ziemi będzie znacznie większa niź odległość 
słońca, naówczas ziemia nie będzie opisywać ellipsy do- 
skonałćy, ale opisze liniją krzywą óbróconą wklęstością 
do słeńca, będącą lub nie, na jednćy płaszczyznie, podług 
tego, jak kierunek rzutu i linija $S' leżą na jednćy lub na 
różnych płaszczyznach, i tym bardziey zbliżającą się do 
doskonałćy ellipsy, im ciało S' jest mnieysze, a jego od- 
ległość większa. Gdyby: tedy w przestrzeni świata nie 
pyło -więcćy ciał'jak słońce i jeden planeta, pląneia ten 


' 
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krążyłby wkoło słońca doskonale po jednćyże płaszczy- 
tme opisując ellipsę, parabolę lub hyperbolę, co zależy 
0d szybkości i odległości planety od słońca na początku! 
rachu. W układzie słonecznym oprócz ziemi znaydują się 
JEszęze inne planety, które podobnie jak ziemia bieg swóy 
Wkoło słońca odbywają. Działanie tych ciał na ziemię 
Musi robić odmiany w jćy biegu, które się nazywają pzze- 
Szkodami (perturbations). Gdyby te ciała były bardzo bli- 
skie ziemi, albo gdyby ich massa była znaczna , odmiany 
W biegu ziemi byłyby tak wielkie, iż prawa Keplera nie 
Nogłyby wcale służyć do oznaczenia jćy mieysca. Ale 
Ponieważ massa słońca jest daleko większa, aniżeli massa 
Wszystkich płaret, ponieważ znakomitsze planety są w wiel- 
kiey od ziemi odległości, a massa xiężyca, który będąc pla- 
hetą naybliższym ziemi, ma najóy bieg wpływ z tego wzglę- 
du naywiększy, jest bardzo mała; dla tego uważać może- 
My ziemię jako opisującą doskonałą ellipsę, i w tćm przy- 
puszczeniu używać tablic z praw Keplera wywiedzionych 
Na znalezienie mieysca ziemi, które to mieysce poprawić 
potóm należy Hością, z działania planet na ziemię wypa- 
dającą. 'Tu zachodzi sławne zagadnienie (problema trium 
torporum): jak mając dwa ciała w koło słońca krążące, wy- 
naleśdź odmiany biegu, wypadające z wzajemnego na sie- 
bie tych planet działania. Uwaga trzech ciał tylko jest 
dostateczna, wyprowadziwszy bowiem formułę dającą od- 
mianę w położeniu ziemi wśnikłą z działania planety, do- 
syć jest w tóćy formule podstawić zamiast massy i odle- 
głości tego planety, massę i odległość xiężyca, Jowisza ete. 
Utrzymawszy tym sposobem odmiany wynikłe z działania 
każdego planety, dodaymy je do siebie ze znakami przy- 
zwoitemi, a otrzymamy całkowitą poprawkę jaką uczynić 
mamry w mieyscu ziemi z praw Keplera oznaczonćm. 


Planety, których działanie na ziemię jest znaczne, 1 
w tablicach słońca wyrachowane, są: Xiężyc, Wenus, Mars, 
Jowisz i Saturn; wpływ innych planet jak Merkuryusza, 
Cerery, Pallady, Junony, Westy i Urana jest tak nie- 
znączny, iż prawie bez błędu opuścić się może; pierwsze 
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bowiem pięć planet są bardzo małe, ostatni bardzo Od zie- 
mi odległy. 

Dodaymy w naszym przykładzie odmiany w długości 
słońca wynikłe z działania planet. 


Długość © (podług $ 56) . . . 4. 16”.6'. 47,5 
Odmiana sprawiona przez ) .. ... -+ 6,2. 
Bł . 4 17,5 


.h . .» » 11,5 


+ R Q +0 
2 


Długość słońca =4'. 167.9. 51',0 odo * średo: 
Poprawa punktu oY . « . « «. ++ 7,0 


Dług. prawdziwa słońca racho- 
wana od porów. wios. praw. =4*. 16”.g. 58". 


Tu opuściliśmy ilość odmienną aberracyi, wynoszącą bliż* 
ko +0',5, ilość zaś -7', którąśmy dodali, jest skutkiert 
nutacyi, która nie będąc proporcyonalną czasowi w tabli” 
cach biegu słońca zajętą bydź nie może, ale osobno na każ” 
dy moment rachowaną bydź musi. 

Podobnym sposobem szukając promienia wodzącego 
słońca otrzymujemy naprzód ten promień niepoprawny, po” 
tćóm dodajemy ilość odmiany jakićy doświadcza z działa” 
nia planet, a tak otrzymujemy odległość słońca od ziemi 
prawdziwą. Porównywając tym sposobóm wynalezione 
mieysce słońca z mieyscem jego wyciągnionćm z dobrćy 
obserwacyi, znaydujemy prawie doskonałą zgodę. A tak 
małe nierówności w biegu ziemi, które z początku zdają 
się niezgadzać z siłą ciężkości, po dokładnićyszćm obracho- 
waniu jey skutków w układzie słonecznym, stają się tćy 
siły i jóy praw nayoczywistszym i niezaprzeczonym dowo* 
dem. Wyrachowanie dokładne odmian, jakich planeta je” 
den z przyczyny innych planet doświadcza, jest trudnóm 
w Astronomii zadaniem, i przez przybliżenie tylko ro0z- 
wiązać się dającóm. 

Wszystkie biegi i nierówności jakie w biegu ciał nie- 
bieskich zachodzą, zależą od siły ciężkości. I tak, działa- 
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nie słońcą i xiężyca na wypukłość pod równikiem ziemi - 
mającćy bieg wirowy, jest przyczyną poprzedzania punktów 
równonocnych, których bieg oznaczyliśmy na 51,1. Ale 
wypadek ten należy uważać jako wypadek średni, który 
Powinien bydź poprawiony podług szczególnego słońca i 
Xiężyca położenia. Uważając bowiem jedno słońce, to znay- 
uje się raz na równiku, kiedy skutek jego działania w co- 
anią się punktów równonocnych jest Żaden; drugi raz 
W naywiększćy ed równika odległości, kiedy wpływ jego 
lą tę cofanie się jest naywiększy ; stąd cofanie się to 
_ W ciągu roku nie jest proporcyonalne liczbie dni upłynio- 
Tych, i tak od marca 1? do maja 1? ilość cofania się jest 
ylko 6,5 kiedy od maja 1” do lipca 1? ilość ta wynosi 
10 (*). Stąd to właśnie wypada mała poprawa poprzedza- 
Mą punktu równonocnego, którąśmy w $48 wyłożyli, zo- 
Wiąca się zrównaniem półrocznem słońcowećm albo nuta- 
Cyą słońcową (nutation solaire), którćy peryodem jest po- 
0wą roku zwrotnikowego. Działanie xiężyca na ziemię 
Mą także nierówny wpływ na odmianę w położeniu osi 
llemskićy o którćysmy mówili, a którćy peryod jest lat 
W, Działanie nareszcie planet na siebie i na słońce, od- 
Mienia położenie płaszczyzny ekliptyki w przestrzeni, od- 
Mięniając i kąt pochyłości tćy płaszczyzny do równika i 
4zem mieysce punktów równonocnych. 'Ta ostatnia od- 
Wiana chociaż bardzo mała, nie będąc jednak proporcyonal- 
lą czasowi, robi poprzedzanie punktów równonocnych ró- 
ne w różnych wiekach, i ta jest właśnie przyczyna dla 
tóróy lata zwrotnikowe średnie są teraz krótsze jak za 
Cząsów Hypparcha (patrz $44). Odmiany te tak są małe, 
tuby jch niepodobna było dostrzedz przez obserwacyą, 
Źwłąszcza że obserwacye dawne były bardzo niedokładne. 
yciągnione one są z praw powszechnego ciążenia, dla te- 
0 namienilismy tu tylko otym fenomenie, odsyłając cie- 
wych czytelników do Mechaniki niebieskićy Liaplasa po 
ep CRIEBEZZEE- APRACR PÓZN 
r 





_(*) Vince's Astronomy (T. IL. k. 512). 
| 24 











, 
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| dokładny wywód tego i innych -z prawa ciężkości wył” 
dających fenomenów, które tutay z samych tylko obse” 


wacyy. staramy się wyciągnąć. 


— CYC 
aE ROZDZIAŁ X. 


Rozmaite sposoby uważania czasu, oraz zrówni 
nia dające związek między czasami różneg! 
rodzaju. 


— zc 


LVII. Z obserwacyi przeyscia przez południk gwiazdy znani? 
otrzymuje się zrównanie między czasem zcjaru a czasem gwił” 


zdowym. Przykład. 


Poznawszy prawa biegu pozornego słońca, zaymiymy się 
rozbiorem rozmaitych sposobów rachowania czasu, jednćj 
z naywaźnieyszych w Astronomii nauki, którćy dotąd nie 
znając ściśle, biegu słońca wyłożyć dokładnie nie mogliśmy: 

Powrót gwiazdy do tegoż samego południka mieysciy 
oznacza dzień tóćy gwiazdy, który nie jest jednak tćm; 
co Astronomowie nazywają dniem gwiazdowym, albowiem 
nierówność poprzedzania punktów równonocnych, odmie” 
niając nie równie w przestrzeni świata 0ś ziemi i pła” 
szczyzny od- jćy położenia zależące, czyni powrót gwiazdy 
do południka nie jednostaynym ; aberracya światła nieje- 
dnostayność tę powiększa. Lo, co Astronomowie nazywają 
dniem gwiazdowym, jest to powrót gwiazdy poprawiony co 
do skutków aberracyi do południka średniego, to jest po- 
prawionego co do kołysania się osi ziemskićy. Albo jeżeli - 
tę odmianę chcemy uważać w gwiazdach , poprawmy ich 
położenie co do aberracyi światła 1 nutacyi , a przeciąg 
czasu między dwóma tak poprawionemi przeyściami gwia- 
zdy przez południk jest właśnie dniem gwiazdowym. Je-. 
żeli mamy obserwacyą przeyścia przez południk gwiazdy 
jakićy, możemy łatwo wynaleśdź na ten moment różnicę 


, 
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niędzy Czasem zegarowym, a czasem gwiazdowym, który 
się liczy od przeyścia przez południk punktu równonoene- 
80 Wiosennego średniego, to jest poprawionego co do nu- 
łacyi. W yrachuymy na ten moment wznoszenie się pro- 
ste średnie gwiazdy i zamieńmy je na czas; €zas ten po- 
Lównąny z czasem obserwacyi poprawionym co do aber- 
Tacyj j nutacyi, da nam różŻnieę czyli zrównanie między 
Czasem zegaru a czasem gwiazdowym. I tak w r. 16022 
24 maja obserwowano w Wilnie gwiazdę «ffp i czas jćy 
Przechodu przez południk obserwowany na A Har- 
dego urządzonym do czasu gwiazdowego, wypadł 12*.4g.50',3, 
jakiź jest czas gwi iazdowy na ten moment; czyli 0 al 
Się róźni czas zegaru od czasu gwiazdowego ?  Nazywające 
przez 4 średnie wznoszenie się proste tćy gwiazdy, ra- 
chowane z katalogu Piacego na moment obserwacyi, mamy: 


A. 8 0 a/iQ . 9:4 059, 4.0 =199". 20. 5,44 

Afierracym + +... 3 26 6 +. « =fe 10:67 

Nantacya . «. « « « +2 +: + « «'. ++ 11,79 
Wznoszenie się proste pozor.(*)=1g939.20.27',7:=12*.53/.21',85 
(zas przeyścia obserwowany . . . . . « « « ==12. 4g.50,50 
Zrównanie czasu =— 5.51',55 


Stąd widzimy, że zegar w czasie obserwacyi pokazuje czas 
03.31',55 mnieyszy, niżby pokazywać powinien gdyby 
się doskonale z czasem gwiazdowym zgadzał. (O sposobie 
znalezienia zrównania czasu z wysoktdoi PRS ROWY 
gwiazdy pOYLNY w $ 22. 


LIX. Cza prawdziwy słoneczny. Czas ten nie jest jednostayny. 
| Czas średni słoneczny, zrównunie między czasem średnim i 
prawdziwym. Jak z obserwacyi słońca lub gwiazdy znaleśdź 
różnicę między czasem zegaru a czasem prawdziwym lub śre- 
dnim, i z tych ostatnich otrzymać czas gwiazdowy, i wzajemnie. 


Przeciąg czasu między dwóma następnemi przeyściami 











_() Po jest rachowane od punktu równonocnego prawdziwego i od- 
mienione przez aberracyą ; wznoszeniem się prostćmz śrzednićm zowie 
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słońca przez południk, stanowi dzień słoneczny prawdzie 
wy. Dla biegu słońca od zachodu na wschód dzień ten 
dłuższy jest zawsze 'od dnia gwiazdowego; dzień ten był- 
by krótszym, gdyby własny bieg słońca był od wschodu 
na zachód. Ponieważ bieg pozorny słońca, jakeśmy widziel 
nie jest jednostayny, różnica między dniem gwiazdowy!!! 
a słonecznym prawdziwym różna jest w różnych porach 
roku; stąd wypada, że dzień prawdziwy słoneczny nie jest 
tóyże samóy zawsze długości. Różnice między temi dnia” 
mi tak są małe, iż je w użyciu cywilnóm można opuścić 
i rachować czas oznaczony przeyściem słońca' przez połu* 
dnik; tym bardzićy, Że wszystkie czynności towarzystwa 
podłag tego przeyścia naylepićy urządzić się dają. Ale 
w Astronomii czas ten jako niejednostayny, nie jest użyty 
za miarę porównania, nadto Żadne zegary, których bieg na 
jednostayności ruchu zalęży wskazywać tego czasu nie mogą: 
Wypadało tedy szukać takiego sposobu rachowania czasu 
słonecznego, żeby naprzód ezas ten mało się różnił od czasu 
cywilnego, powżóre żeby go łatwo z obserwacyi słońca 
można było wyciągniąć. Żebyśmy bardzićy uczuli na czóm 
teorya tego sposobu zależy, zastanówmy się lepićy nad 
wszystkiemi przyczynami, które dzień słoneczny prawdzi- 
wy nierównym czynią. 

Daymy, że słońce i gwiazda razem przechodzą przez 
południk mićysca PB (fig. 44); w przeyściu następnóćm 
słońca przez tenże południk, koło zboczeń PDB przecho- 
dzące przez gwiazdę, na któróm się wczora znaydowało 
słońce w punkcie D, czynić będzie z południkiem miey- 
sca kąt „4PB. Łuk CD jest to bieg właściwy słońca na 
ekliptyce w przeciąga dnia prawdziwego. Południk więc 
mićysca obiegł 560? i nadto łuk równika 84, nim trafił 
na słońce w punkcie C. Widoczna więc, że dzień praw- 








się wznoszenie się proste, rachowane od punktu równonocnego średnie- 
go, którego mieysce różni się od mieysca prawdziwego o ilość nutacyi. 
Mając więc wznoszenie się proste prawdziwe łatwo jest otrzymać sre- 
dnie przez odjęcie, ilości nutacyi wyciąguionćy ze zrównań wyżćy Po* 
danych, i Wzajemnie. | 
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dziwy słoneczny składa się z dnia gwiazdowego i łuku 
zamienionego na czas, licząc 15% ma jedną godzinę; 
tóźnica ta .4B między dniem gwiazdowym a słonecznym 
lie jest zawsze równa dla dwóch przyczyn: naprzód; że 
uk CD w biegu dziennym opisany przez słońce w ró- 
tnych porach rokn, jest różny, powtóre koło zboczeń obćy- 
Mujące łuki małe ekliptyki tćyże samćy długości, odcinają 
lą rowniku łuki nie równóy wielkości. I tak: przy pun- 
łach porównania łuki równika są mnićysze niżeli łuki 
ekliptyki między temiż samemi kołami zboczeń zajęte; 
bzy punktach zaś przesileń, mnieysze są łuki ekliptyki 
0d odpowiednich łuków równika (*), różnica więc w wiel- 
ości łuku 4B, a stąd i w długości dnia słonecznego praw- 
dziwego, rodzi się z nierównego biegu słońca po ekliptyce, 
iz pochyłości ekliptyki do równika. 

W nauce biegu słońca wyobrazilismy sobie słońce śre- 
nie, które zacząwszy bieg swóy razem ze słońcem praw- 
dziwóm od punktu przyziemnego, posuwało się po kole e- 
kliptyki ruchem jednostaynym. łuki dzienne w długości 


z MOMPSEWONZNKKĄĄ 





(*) Rachunek analityczny dokładnie nam pokazuje, że przybyty dzien- 
Ne słońca we wznoszeniu się prostóm nie są 'równe, chociażby słońce 
biegło ruchem jednostaynym po ekliptyce. 

Na figurze 44 mamy 

styAE  sty« 
dost E=doste=zE=nyx" 

dost » sty q = sty = ! 
da 

dost A dosta * * 
a Że dost A — dost « dost BO — dost « dost Ś.., zr. (a) Tr.k, 


Stąd da dost a= dz dost? 8 
da = da dost m. siecz? 8. 
Widzimy więc, że odmiany «© zależąc od odmian A, zależą jeszcze od 
Qdmiany zboczenia 8. - 
Wezasie porównań 8 =0, da = dadost w 
> agę 
dost w 


++... tryg. k. zr. (e) 


dost w 


Wczasie przesileń g= w, da 


da (w porów.) 


= tysz 2 (239, 28'): 1 == 0,0414: 1. 
dz (w pczinił,) 7 000 01 dost? (239, 28'): 1 = 0,841 | 
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tego słońca są równe, powróty jednak jego następne do 
południka mieysca dla pochyłości ekliptyki do kierunku 
biegu dziennego ziemi nie będą tćyże samóy zawsze dłu- 
gości. * 
Wyobraźmy aekia teraz trzecie słońce, idące ruchem 
jednostaynym po równiku, i opisujące koło równika, w tym- 
że samym czasje w jakim słońce średnie ną eklipiyce opi- 
suje koło ekliptyki. Za początek biegu weźmy punktpo” 
równania wiosennego średniego i przypuśćmy, Że w tym 
punkcie słońce równikowe i słońce średnie na ekliptyce; 
w jednymże się znaydują momencie. Otoź właśnie to trze” 
cie w taki sposób w myśli wystawione słońce, służy Ą stro” 
nomom do mierzenia czasu, który nazwano czasem średnim 
słonecznym (tems solaire moyen). Powróly tego słonca 
do porównania wiosennego średniego; mierzą Go. zwrotni* 
kowy średni, wynoszący 3659. 58, 48. 51”. 

Rozdzieliwszy 360?. przez długość roku zwrolnikowe- 
go znaydziemy łuk równika opisany biegiem średnim słoń- 
ca w przeciągu jednego dnia średniego. 


3609. 17 560? 8" 3 
3654.58. 48.51  565,242264 59. 


Przeciąg więc czasu między dwóma następnemi przeyścia- 
mi słońca śr edniego przez południk składać się będzie z 24 
godzin gwiazdowych, i z czasu jakiego żorzabuje łuk ró- 
wnika 5g. 8,5 na przesunienie się przez południk. Prze- 
ciąg taki czasu nazwano dniem słonecznym średnim (jour 

solaire moyen). 
R 5g'. 8”, Ś: 

Dzień słoneczny średni = 24 godz. gwiaz. a CZY TIR PZĆ 15 

= 7. 5. 560,56. czas gwiazd. 


Oczywista jest Że czas ten średni jest zupełnie jednostay- 
ny i zegary do niego urządzane bydź mogą. Ale czasu 
tego żaden w naturze fenomen nie pokazuje, tak jak zp. 
przechód słońca rzetelnego przez południk daje nam czas 
prawdziwy. Idzie więc 0 wynalezienie związku między 
czasem średnim a prawdziwym tak, żeby mając z obserwa” 
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a słońca czas prawdziwy, można było kalośla czas 
"edni, itym sposobem otrzymac różnicę między tym cza- 
e. a zegarem do czasu średniego urządzonym. Daymy 
w czasie przechodu słońca przez południk w punkcie 
(lig, 44), słońce równikowe znayduje się w punkcie H'. 
nica między rachubą ezasn podług słońca prawdziwe- 
© i słońca średniego narówniku, będzie to łuk HB za- 

, 


Ex. BD a. eg 
lieniony na czas to jest ——- Łuk ten BB' jest właśnie 


15 
b eo się zowie zrównaniem czasu (P equation du tems), ma- 
ące tę wartość łatwo czas prawdziwy zamienić na średni. 


| z r s , . p 
W naszym przykładzie czas średni równy jest 127 -- — 
; ; . « 1 


Ale jakże otrzymamy łuk BB'? 
| W znoszenie się proste punktu 2" łatwo się otrzymuje, 
mnożąc bieg dzienny słońca w długości 5g.8,5 przez li- 
tzbę dni upłynionych po porównaniu średnićm wiosennćm, 
gdyż wzńoszenie się proste słońca równikowego, zawsze jest 
równe, podług przyjętych warunków, długości średnićy słoń- 
ca; wznoszenie się to nazwiymy przez M. Lecz że wzno- 
szenie się proste słońca prawdziwego rachuje się ad pun- 
ktu równonocnego prawdziw ego, w wynalezieniu w ięe łu- 
ku BB' na to uwagę mieć powinniśmy, i wznoszenie się 
średnie słońca rachować także od tegoż samego punktu ró- 
wnonocnego.. Na (fig. 44) S$ znaczy punki równonocny 
średni, £ prawdziwy. Odmiana we wznoszenia się pro- 
stóm jest ZES=ZESdoste=ndoste, nazywając przez m od- 
mianę długości z przyczyny nutacyi 
/ LB=BS+kLS=M-<n.dostw. 
Wynalezienie ZB jest nieco trudnieysze. Rachować na- 
przód powinniśmy z tablice długość prawdziwą słońca po- 
dłag sposobu wyżćy wyłożonego 
| =89D+-n=M+E-- P--n 
gdzie Z wyraża zrównanie środka, 27 odmianę długości 


średnićy z przyczyny działania planet. 
Mając ŁD w tWoykącie ŁUB łatwo wyciągniemy £Ł, 


— 
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to jest wznoszenie się prawdziwe słońca, albo przez r0z= 
wiązanie tróykąta prostokątnego ZBD, albo też szukając 
różnicy między długością daną i wznoszeniem się prostćm 
odpowiadającóm. Dla wygody Astronomów ułożona jest 
tablica dająca na każdą długość słańca odpowiedne wzno- 
szenie się proste (FVince's Astro. T. M. k. 541) (*). 

Nazwiymy tę różnicę przezA ; 


EB=ED<1N=-M+E+<P<n-H-A 
LB—EB=E "P HA * n —ndoste 
=F + P + A + 2nwst*żo 


Nazwiymy czas średni przez 7” czas prawdziwy przez 7; 
kąty godzinne jakie koła zboczeń przechodzące przez pun- 
kta Bi B' robią z południkiem mieysca, wyrażą się przeź 
1571 157'. Przypuszczamy teraz Że koło zboczeń PB, 
na któróm się znayduje słońce prawdziwe, nie jest połu- 
dnikiem mieysca, ale w ogólności robi z nim pewny kąt 
157, rachowany od południka ku zachodowi. Odległość 
punktu £ od południka mićysca czyli wznoszenie się pro- 
ste zenit, wyrazić się może albo przez £HB--157, albo 
przez £EB'--157'. Stąd: 


EB-++-135T=LEB-157T' 


EB— EB'_ T—T 
15 
T— T— a każ łe | (9) 


Z ww w 





(*) Ponieważ różnica ta zależy od pochyłości ekliptyki, dla tego ta- 
blica rachowana na pochyłość ekłiptyki 2359. 28/,15", zawióra jeszcze od- 
mianę tóy różnicy na jednę minutę odmiany pochyłości ekliptyki. Ró- 
Żnica ta rachuje się naylepićy podług szeregu: 


sty? I w wst2ŁL , sty* I w wst 4 


CK e wst 1” wst 2” 


— etc, 


gdzie A znaczy wsnoszenie się proste, Z, długość słońca.  (Astron. 
Delam, T. 1. k. 217). 
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lest to ilość o którą słońce prawdziwe przechodzi poźnićy 
ez południk jak słońce średnie ; zrównanie to czasu 
<q jest dodatne lub odjemne, co zależy. od znaków i 
Melkości wyrazów Z, P, A i n. 
| Podług zrównania (7) możcia ułożyć tablicę, dającą na 
| bóqy czas ilość 7"— 7. W kalendarzach astronomicznych 
tą każdy dzień wyrachowany jest czas średni, jaki bydź 
winien w czasie przćyścia słońca prawdziwego przez 
ułudnik mieysca. (o daje łatwy bardzo sposób urządze- 
lią zegaru do czasu śródniego: 1822 dnia 3 grud. 





Obserwowany przechód © przez połud. . . 23, 51/,58'. 


as średni naten moment z Ef. Berl. . . 25. ż9. 56. 
Zrów. Czasu «+ . « + » » + 2. 2. 


Sar więc w gł momencie różni się od czasu średnie- 
Bo 2. 2”. 

_. Daymy, żeśmy dnia 4 grud. obserwowali na tym zega- 
_ le fenomen jaki o 10". 53'. 0” cz. zeg. wieczorem. Wyna- 
esdź potrzeba odpowiający czas średni. 


1822 dnia 4 grud. obser. przechód © przez połud. 25b, 527. 237. 





Czas śred. z Efem. Berl. ...... 25. 50. 20. 
Zrów. czasu ....... ....... . 2. 3. 
dog, 535. o” cz. zeg. 248:17. = 115.1:%=0',5 pośpiech 
u Pi PE KŻ zegaru między czasem obser- 
10, 50. 58. ez.śr.niepopr.  wacyi © 1 czasem fenomenu. 
z: 0,5. 
RS "Z FPYRYT > 
50.57,50. czas śred. fenomenu. 


Jeżeli chcemy go mieć w czasie prawdźiwym postąpimy 
tym sposobem. 5 grud. zrów. między czasem prawdziwym 
a zegarowym —=8. 2”. Nadto na 24 godzin prawdziwych 
Żegąr daje 248.0. 25". 


loś, 53. 0” | 248,0. 25':257== 125,1 tr ==11',5. 
+. SO | | 
a wy e 
I. 1. 2. c€zaspr. niepopr. 
kę 11,5. 


118, 0.505. czas prawd. fenomenu. 
25 
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W kalendarzach astronomicznych znayduje si 
na każdy dzień w czasie przechodn słońca praw 
przez południk, odległość punktu wioseunego od 5*9P<: 
a zatóm i od południka mieysca, co daje wznoszenie Się 
proste zenit, czyli czas gwiazdowy na moment południa 


ę jeszcze 
dziwego 
słońca; 


prawdziwego. Jest jeszcze kolumna zawierająca na dzień 


każdy czas gwiazdowy w czasie południa średniego. Stąd 


"łatwo jest czas prawdziwy lub średni zamienić na gw” 
. l * - . . . . - 
zdowy i wzajemnie. Wznoszenie się proste gwiazdy jakie) 


poprawione co do aberracyi i nutacyi, i rozdzielone prze? 
15 jest czasem gwiazdowym przóyścia tćy gwiazdy przeć 
południk; chcąc mieć to przóyście: w czasie średnim, 1% 
leży naprzód odciągnąć wznoszenie się proste słóńca w cz*” 
sie południa średniego, czyli czas gwiazdowy na ten m9” 
ment, dany na dzień każdy w kalendarzach  astronomic? 
nych, a różnica będzie oznaczać liczbę godzin oddzielają” 


_eych czas południa średniego od czasu przeyścia gwiazdi 
przez południk. Liczbę tę godzin gwiazdowych zamie” 


my na godziny średnie podług zrównania 
248 gwiazdo. = 247 — 5.55',91 średn. 


albo można: użyć do tego rachunku wyrachowanćy i znay” 
dującey się w wielu xiążkach astronomicznych tablicy da 
jącóy na każdą godzinę gwiazdową ilość, którą odciąga 


jąc od liczby godzin gwiazdowych, otrzymuje się odpowia” 


dająca liczba godzin średnich (Puss. Geod. 2 ćdit. 7. il. 
Tab. IV. dccelćration des fixes sur le moyen mouvement 
du ©). 'Fym sposobem otrzymany wypadek oznaczy liczbę 


godzin średnich, upłynioną od południa średniego, czyli 


czas średni przeyścia gwiazdy przez południk. WWeżmy 
za przykład rachunek przeyścia « Orła przez południk 
sygnału zwanego £ytentaycy (*) na Żmudzi na dzień 28 
lipca n. s. 1824. 


, 


PRZY EC A 











z 


(*) Długość jeogr. tego Sygnału jest oś. 35", 1”,9 ną yyschód od 
Berlina. ż% 


4 


| 
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Wzn. pro. praw. a Orła . . ==19)9. 42. 159. 


Czas gwiaz. w  poud. praw. == 8.. 2%. 4.9. (Astr. Jahrb.) 


Paź 


Liczba god. ow. upłyn. od poł=n. 18.178065 7a 
Podług tab, Puissana. . «1 .' == 1. 51,00. 
Czas śred. przćóyścia : . . . z=zną$. 16. 16,91. 


_ Chcąc tu czas średni przeyścia gwiazdy przez południk 
zamienić na czas prawdziwy, dosyć jest dodać różnicę czasu 
średnięgo od prawdziwego na ten moment wyrachowaną, 
a będziemy mieć przeyście gwiazdy w czasie prawdziwym. 

Jeżeli czas gwiazdowy między przeyściami dwóch gwiazd 
przez koło zboczeń wyrazimy przez £, 15ż będzie różnicą 
wznoszeń prostych, gwiażd obRGrW OWABych; lecz jeżeli + 
znaczy liczbę godzin czasu średniego, naówczas powin- 
niśmy go mnożyć przez SRO godziny średnićy , która 
jest dłuższa od godziny gwiazdowćy, wartość ta wyciąga 
się z tego zrównania 


3600. 5g.8,5==24 godzinom czasu średniego 
259,—= 159.2. 27,8. 1.czasu =15. 27,46. 1/.czasu = 15,041, 


Jeżeli zrównanie (7) daje 7'— T=o, czas słoneczny 
prawdziwy równy jest wtenczas cząsowi sredniemu, feno- 
meu ten zdarza się eztóry razy na rok: raz między przę- 
sileniem zimowćm, i punktem przysłonecznym 25 grudnią; 
dwa razy między porównaniem wiosennćm 1 przesileniem 
letnićm, to jest 16 kwietnia i 16 czerwca; nareszcie raz 
czwarty 19 września między punktem odsłonecznym i po- 
równaniem jesiennćm. Naywiększa różnica między długo- 


ścią dnia średniego i prawdziwego wynosi 50, co przy 


pada około 22 grudnia. C+ 


uw b. 1 tarz CRON A 
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ROZDZIAŁ XI. 


Teorya biegów xiężyca. 


| 
e oofOj ZZ 


LX. Bieg własny więżyca. Odmiany postaci tarczy xiężycowćy. 
KXiężyc jest ciałem przez się ciemnóm, okrągłćm i oświeco- 
nćm od słońca, 


*Poznawszy bieg ziemi, zastanówmy się teraz nad teoryą 
xiężyca, jako naybliźszego i sile attrakc$i ziemskićy pod- 
danego planety. Porównywając położenie xiężyca z gwia- 
zdą jaką stałą, łatwo jest przekonać się, że xiężyc ma bieg 
własny od zachodu na wschód opisując na niebie koło wiel- 
kie w przeciągu blisko jednego miesiąca. WW obserwacy- 
ach xiężyca naypićrwiey uderza odmiana jego kształtu. po- 
dług odmiennego jego względem słońca położenia. Xiężye 
przechodząc przez południk o północy, pokazuje się nam 
w kształcie okrągłóy świetnćy tarczy, podobnie jak słoń- 
ce, wyjąwszy, że jego światło jest daleko słabsze od świa- 
tła słonecznego i to nazywamy pełnią xiężyca (la pleiuc 
lune). Potóm tarcza ta coraz zdaje się ze strony zacho- 
dniey ubywać i w dni siedm po pełni, kiedy xiężyc 0 Otćy 
zrana przechodzi przćz południk, widzimy go w połowie 
tylko oęświeconym, odmiana ta zowie się Awadrą ziężyca 
(quartier de la lune). Xiężyc wciąż przybliżając się do 
słońca coraz się staje mnićyszym i w dni piętnacie po peł- 
ni zupełnie jest niewidzialnym; nazywamy to zowiejm zię- 
Życa (la nouvelle lune) ; ale potóm w dni kilka pokazuje 
się jak mały skrawek, oświecony z% strony zachodnićy, a 
rogami obrócony ku wschodowi; szerokość tarczy jego co- 
raz się powiększa i w dni 22 po pełni, widzimy drugą kwa- 
drę xiężyca. Po czóm tarcza świetna coł'az rośnie 1 xię- 
życ znowu 0 północy przechodzi przez południk i znowu 
jest w pełni. Kwadra następująca zaraz po nowiu nazy- 
wa się pićrwszą hwadrą (premier quartier), ta zaś co idzie 
po pełni, zowie się Awadrą ostatnią (dernier quartier). 





, 
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W odmianach tych światła to jest szczególna, że xiężye 
zawsze tęż samę połowę powićrzchni swojćy do nas obra- 
ca, co widzieć można z położenia i kształtu plam na tar- 
czy jego znaydujących się, a które zwłaszcza za pomocą 
teleskopów na tarczy nawet ciemnćy xiężyca obserwo- 
wać można. Nie zawsze bowiem tarcza ciemna xiężyca 
zupełnie jest dla nas niewidzialna, owszem częstokroć 
"w kilka dni po nowiu lub przed nowiem świeci małóćm 
światłem, które się światłem popielatćm (lumiere cendrće) 
nazywa. Naówczas widzieć można na tarczy ciemnćy też 
same plamy jakie w pełni okrywały xiężyc. 

Stąd wnieść należy naprzód, że taż sama tarcza xię- 
życa może bydźi nie bydź oświeconą, a stąd Że to świa- 
tło nie jest własnóm xiężyca światłem, ale jest światłem 
pożyczanóm od słońca, i dla tego odmiennćm podług od- 

miennego xiężyca względem słońca i ziemi położenia. Po- 
wtóre: uważając, że tarcza xiężyca nie nagle się oświeca, 
ani też w momencie ginie, jakby to bydź musiało, gdyby 
ta tarcza była płaską, ale owszem światło xiężyca od no- 
'wiu do pełni stopniami rośnie i podobnież od pełni do 
nowiu ubywa, wnieść należy , że xiężye jest bryłą okrągłą. 





LXI. Odmiany światła ziężyca zależą od jego położenia wzg > 


dem ziemi i słońca, Cn się nazywa złączeniem i przeciw- 


„ległością. Przyczyna światła popieladego (lumiere cendrće), 


którćm tarczą xiężyca po nowiu oświecona bywa, 


Wystawmy sobie ną fig. 45 środki ziemi i xiężyca 
w punktach Z i X na płaszezyznie ekliptyki. Linija XS 
jest liniją łączący środki słońca i xiężyca którą dla wiel- 
kićy słońca od ziemi odległości, w porównaniu odległości 
xiężyca od ziemi, brać można za równoległą linii ZS, łą- 
czącóy środki słońca i ziemi, a którą liniją łączną (ligne 
des sisigies) nazywać będziemy, Wyobraźmy sobie dwie 
płaszczyzny przechodzące przez środek xiężyca, jednę pio- 
nową do linii ZA i oddzielającą nam połowę xiężyca, obró- 
coną do ziemi od połowy z ziemi niewidzianćy; drugą pio- 
nową do XS oddzielająca stronę xiężyca ciemną od stro- 








— 
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ny oświeconćyv. Jeżeli te płaszczyzny wyobrażone tu przez 
bnije 2/B iCD schodzą się z sobą , a xiężyc bliżey jest 
słońca jak ziemia, naówczas mamy nów xiężyca, gdyż 
cała strona obrócona ku ziemi jest ciemna; lecz kiedy xię- 
Żye jest dalszy od ziemi, strona obrócona ku słońcu jest 
razem obróconą ku ziemi, czyli strona widoczna jest ra- 


zem stroną oświeconą, i xiężycć jest'w pełni. W położe- - 


niach pośrednich między nowiem a pełnią, część Xiężyca 
oświecona, będzie mnióysza lub większa podług tego, jak 
strona widoczna mnićy lub więcćy zachodzi na stronę obró- 
€oną ku słońcu. Wszystkie więc odmiany światła xięży- 
ca (phases) zależą od kąta BXD równego kątowi AZS, 
. czyli od położenia xiężyca względek słońca i ziemi. 
Uważaliśmy tu drogę xiężyca jako leżącą na płaszczy- 
znie ekliptyki, gdy tym czasem droga ta jest 0 pięć prze- 
szło stopni do ekliptyki pochyłona; pochyłość jednak tak 
mała, bardzo nieznacznie wpływa naodmiany światła xię- 
Życa. (o się tycze rozumowania, to zupełnie będzie toż 
samo, uważając xiężyc na jego drodze jak i na ekliptyce, 
z tą uwagą,, że na fig. 45 linije ZX i 2X$S nie są już na 
płaszczyznie. skliniyki:; ale zawsze odmiany światła xię- 
Życa, od kąta BXD zależeć nie przestają. Pochyłość ta 
ekliptyki do drogi słońca jest pr zyczyną, że nie: w kaźdym 
- nowiu mamy zaćmienie słońca, ani w każźdćy pełni zaćmie- 
nie xiężyca, coby się koniecznie zdarzało, gdyby droga słoń- 
ca leżała na płaszczyznie ekliptyki; xiężyc bowiem przy- 
chodząc do nowiu i pełni, przyszedłby razem do linii łą- 
cznóy ZS, i w pićrwszym przypadku zakryłby słońce dla 
mieszkańców ziemi, w drugim razie ponurzyłby się w cień 
ziemski, zawsze na linii łącznćy leżący. Kiedy xiężyce znay- 
- duje się na jednóy płaszczyznie szerokości ze słońcem, dłu- 
gość jego albo jest taż sama co słońca, albo się od nićy 
różni o 180%. WW pićrwszym przypadku mówimy, że xię- 
, Żye jest w nowiu ałbo w z/ączeniu (conjonction), w dru- 
_ gim razie jest w pełni albo w przeciwległości (opposition). 
W obu tych razach rzut na ekliptykę promienia wodzą- 
cego xiężyca, pada na linią łączną. Ziemia będąc 1akże 
ciałem oświeconóm od słońca, i odmieniając ciązle położe” 
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mie swoje wzgłędem xiężyca i słońca, wystawia podobneż 
 odńiany światła jakie na xiężycu widzimy. Kiedy po no- 
wiu. xiężyca ledwo mała ezęść jego jest dla nas widzialna, 
ziemia naówczas, mając stronę oświeconą obróć óconą do xię- 
_ życa, posyła mu światło od słońca wzięte, i ta właśnie 
jest przyczyna, Że chociaż xiężye jest tylko co po nowiu, 
cała jednak jego tarcza widzialną jest dla ziemi. 

Obserwacye tarczy Xiężyca, raz większćy drugi raz 
mnićyszćy, pokazuja, że xiężyc raz w biegu swoim zbliża- 
jąc się, drugi raz oddalając od ziemi, nie opisuje koła 
ale ellijpsę, którćy ogniskiem jest środek ziemi, co łatwo 
jest sprawdzić podobnym sposobem, jakiegośmy w teoryi 
słońca użyli, lubo tarczy jego przez cały ciąg obrotu ob- 
serwować nie można. Żeby przyyść do ułożenia tablic xię- 
życa potrzeba poznać jego elementa czyli pierwiastki bie- 
gu, potrzeba więc zaprzód poznać położenie ellipsy xię- 
życowćy, to jest przecięcia się tey drogi z ekliptyką, i po- 
chyłość jóy do ekliptyki; tudzież położenie punktu przy- . 
ziemnepo i odziemnego, to jest punktów naymnićyszćy i- 
naywiększćy xiężyca od ziemi odległości; powtóre roz- 
miar tćy ellipsy, to jest ośjwiększą i mimośrod. Nareszcie 
znać potrzeba bieg średni i położenie xiężyca na pewną 
epokę. Zastanówmy się nad sposobami oznaczenia tych 
pierwiastków biegu. 


LXII. Go są węzły xiężyca? Jak się dochodzi położenie węzłów 
i pochytość drogi więżycowćy do ehliptykt. Bieg węzlów. Mi- 
mośrod. Naywiększe zrównanie środka. Położenie punktu 

. przyziemnego iodziemnego. Bieg kierunkowy tych punktów. 


Przecięcia się drogi xiężycowćy lub jakiegokolwiek 
planety z ekliptyką, zowią się węzłami (noeuds) , linija te 
węzły łącząca zowie się TAR węzłową (ligne des noeućls). 
Węzeł od którego xiężyc zaczyna wznosić się nad eklipty- 
kę, zowie się węzłem górnym , albo węzłem podniesienia 
(nóeud. ascendant); drugi nazywa się węzłem dolnym albo . 
węzłem spadania zend descendant), gdyż xiężyc przy- 
szedłszy do niego zaczyna mieć szerokość południową,'i 
spada coraz bardzićy pod ekliptykę. 


4 
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Położenie tych punktów oznacza się tym sposobem. 
Obserwuymy wciąż wznoszenia się proste i zboczenia xię- 
Życa, i z takowych obserwacyy wyciągniymy odpowiada- 
jące długości i szerokości. Między temi obserwacyami 
znaydziemy takie, które na szerokość xiężyca dadzą zero, 
co dowodzi Że xiężyc w tym momencie znaydował się na 
ekliptyce; długość więc odpowiadająca szerokości zero jest 
własnie długością węzła. Szerokość” naywiększa Xiężyca 
przypadająca w odległości go” od. węzła, jest po Y wcią ż 
drogi jego doekliptyki. 


Porównywając z sobą długości węzła xiężycowego w roz- 
maitych epokach, otrzymujemy różnicę w długości czyli 
bieg węzłów; bieg ten jest wsteczny, to jest od wschodu 
na zachód, podobnie jak bieg punktów równonoenych, ale 
daleko chyźszy: węzły bowiem w przeciągu lat 19stu prze- 
szedłszy 560” znowu do tego. samego wracają mieysca. 
Porównywając położenie węzłów xiężyca z gwiazdami le- 
Żącemi na ekliptyce, bieg ten staje się bardzo widocznym. 
Tak rp. Regulus, gwiazda leżąca prawie na ekliptyce, 
zakryta była przez xiężyc w r. 1757, xiężyc więe znay- 
dował się wtenczas na ekliptyce, lecz w kilka lat w cza- 
sie złączenia z tą gwiazdą juź koło nićy w-odległości ki|- 
ku stopni przechodził, Obserwacye dają, że w przeciągu 
lat, stu, węzły xiężyca obiegły pięć obwodów. 4 4.149,10.1'. 
Stąd łatwo się wyciąga obrót średni węzłów. 


5.5609 +-154.11.15' = 193549,1875. 
56000 
1954,1675 
6798". 128. 57'.50',6= blisko lat 19. 


Obrót zwrótnikowy węzłów = z — 6798',54019 = 


Ponieważ zaś punkta równonocne w tęż samę idą stronę 
i w tym przeciągu robią 15.54, stąd obrót węzłów gwia- 
zdowy, mnićyszy bydź musi od Saertókoweko, obrót ten, 
to jest powrót węzła xiężyca dotćyże samćy gwiazdy, od- 
bywa sia w przeciągu dni 6795,5g081 (liaplace Syst. du 
Monde £. 22 Łd. 4). Bieg roczny węzłów = 19?,541875, 
jest to bieg średni który się nieco różni od biegu, jakiby 













wypadł z porównania długości węzłów w dwóch POOR 
ta rok jeden od siebie odległych. 
Naywiększa szerokość xiężyca jest właśnie pochyło- 


4d 59 do SŻTI. 
___ Mimośrod drogi xiężycowćy otrzymać się może z poró= 
 Naania naymnićyszćy i naywiększćy tarczy xiężyca, day- 


y, Że tarcza >+g-g jest d, naywiększa d 


1 „R d—d 
ż q= 1% e” o d+-d 
Mimośród ten podług P. Laplace jest 0,0540555, skąd po- 
_ dług Nru 52, można wyciąg nąć zrównanie naywiększe środ- 
ka=60. 17. 54,5. 

Długość cięłine w czasie kiedy średnica jego jest nay- 
mnieysza, daje długość punktu przyziemnego ,. a stąd wy- 
pada położenie osi większey ellipsy. Punkta naywiększey 
1 naymnieyszey xiężyca od ziemi odległości, nie są zawsze 
w tóm samóćm mieyscu, ale owszem, podobnie jak wierz- 
chołki ellipsy ziemskiey mają bieg postępujący od zacho- 

«du na wschód, jak się o tćm przekonać można, porówny- 
wając położenie tych punktów w dwóch różnych epo- 
kach. Obrót gwiazdowy punktu przyziemnego odbywa się 
w przeciągu blisko lat dziewięciu, albo dokładniey w SĘ 
ciągu 32321,5756. z 





Aak 


LXII. 77ynachodzi się parallaza ciężyca sposobem Lakailla ma- 
jąc wzgląd na prawdziwą figurę ziemi- Parallaxa równi- 
kowa, Powifkótdaie się tarczy pozornóy zxiężyca w miarę 
jak się podnosi nad poziom. Sposób rachowania ilości tako- 

> wego powiększenia się. 


Do wynalezienia parallaxy xiężyca, a stąd jego odle- 
głości od ziemi, słaży bardzo dobrze sposób Lakailla, wy= 
łożony pod Nrem 56. Ale zrobiliśmy już byli uwagę, że 
spłaszezenie ziemi nie mające znacznego wpływu na pa- 
rallaxę innych eiał niebieskich, robi parallaxę xiężyca po- 
ziomą różną dla różnych mieyse ziemi, i że w tym rachun- 
ku nie można uważać linii ciążenia za liniją przechodzącą 

| 206 





ROZDZIAŁ XI: 201 


ścią drogi jego do ekliptyki. Pochyłość ta odmienia się:. 


202 POCZĄTKI ASTRONOMII 

przez środek ziemi. WW użyeiu tedy sposobu Lakailla po- 
trzeba: naprzód odległości od zenit obserwowane, popra- 
wić kątem 9—9' (wyciągnionym ze zr. « Nru 58), żeby 
otrzymać kąty ZSP i Z SP (fig. 28); powtóre uważać pro- 
mienie SQ i ŚC' a stąd i parallaxy poziome za różne dla 
mieysc C iC. Nazwawszy parallaxy poziome dla mieysc 
CiC przez wim, odległości poprawne xiężyca od zenit 
przez Z i Z otrzymamy: 


|. P=zwstZ--s' wst Z 
aże 
w _ SC SC r 6 
zd stąd zabój deze 


P —swstZ-ta wst Z z 
s (r wst Z-- r'wstZ)=Pr 


Pr LA(Z+Z)—H=HV)r 
— rwstżer wstZ wst _4-+- wst 4 


-_NZ+2)—(4=Hyr__ 0, 
2 wst; (24-|- B)dost; (.4—3B) 5 


Otrzymujemy tym sposobem parallaxę poziomą xiężyca na 
mieysce £. W zrównaniu tóm wst.4=rwstZ, wst8— 
=rwstZ', kąty Z, Z, H, H' są rachowane ze środka 
ziemi, promień » otrzymuje się przez zrównanie (7) Nru 38. 
// parallaxy poziomćy xiężyca wyciąga się na ten moment 
promień wodzący, a stąd łatwo się potćm otrzymuje war 
tość na połowę osi większćy = xiężycowćy przez zró” 
wnanie : 
a(1—e') 
— 1+edostv 
gdzie kąt v znaczy odległość xiężyca od punktu przyzie” 
mnego, którą łatwo otrzymać można ze znanćy długość! 
xiężyca, położenia węzłów, i punktu przyziemnego, 0r4% 
pochyłości ekliptyki do drogi xiężycowćy. 
Biorąc połowę osi R oksżdy ziemi = 1, i nazywając P% 
rallaxę równikową przez m», będzie : 
Re 
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wo = 
—G ZY FZ 
w a 
otrzymamy tym sposobem parallaxę równikową xiężyca, 
którą muożąc przez różne wartości r, otrzymujemy paral- 
laxę poziomą odpowiadającą sc hy szerokościom jeogra- 
ficznym mieysca, 

Parallaxa poziomu xiężyca, nie tylko Że się odmienia 
z odmianą promienia ziemskiego, ale na jednóćmże mieyscu 
różna bydź musi, podług różney xiężyca od ziemi odle- 
głości. Chcąc tedy wiedzieć parallaxę xiężyca prawdzi- 
wą na kaźdy moment, potrzeba znać na każdy moment od- 
ległość jego od ziemi, albo znać jego średnicę pozorną, 
albowiem : | 





d m» d d 
— p "= ę S d = —w m m z * 
d w tą e. w 
d 
Stosunek — jest ilością stateczną, jest to bowiem stosu- 


nek rOrÓRIÓŻ ziemskiego na pewne mieysce do peowie- 
nia xiężyca, jeżeli więc mamy średnicę pozorną xiężyca 
na pewny moment, łatwo wynachodzimy parallaxę pozio- 


tenże t Ź k stały Ż pr: i 
mą na tenże moment, mnożąc stosunek stały g ? zez znajo- 


mą średnicę xiężyca, i wzajemnie dzieląc przez ten stosu- 
nek daną skąd inąd parallaxę poziomą, otrzymujemy odpo- 
wiadającą średnicę pozorną xiężycą. 

Średnica ta rachowana jest na dzień każdy w kalen- 
darzach astronomicznych, ale rachowana jest na środek zie- 
„mi, gdy tym czasem średnica ta widziana z jćy powićrz- 
chni, różna jest podług różnego położenia xiężyca wzglę- 
dem poziomu obserwatora. Przypuszczając bowiem; że 
w ciąga dnia jednego xiężyc równie jest od środka ziemi 
odległy, w biegu jednak dziennym nie zawsze w jednćy od 
obserwatorą zostaje odległości. I tak. na (lig. 406) kiedy 
xiężyc znayduje się na poziomie, odległość jego od pun- 
kitu _4 jest niego mnieysza niżeli Sx”, odległość ta coraz 
się zmnieysza, im się bardzićy xiężye zbliżą do zenit, tak, 








Pad 
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Że gdyby był u zenit, odległość jego od obserwatora by- 
łaby mnieysza o cały promień ziemski od odległości jego 
od środka ziemi. Srednica tedy pozorna xiężyca większa 
jest dla punktów powićrzchni ziemi obróconych ku xię* 
Życowi, aniżeli dla środka ziemi. Nadto srednica ta coraz 
się powiększa w miarę jak się powiększa wysokość xię- 
Życa. (hcąc więc mieć średnicę xiężyca prawdziwą na 
pewny moment ze średnicy danćy w kalendarzach astro- 
nomicznych , potrzeba: umieć rachować powiększenie się 
tarczy xiężyca na kaźdą jego wysokość. 

Nazwiymy przez Di D--% wielkości pozorne xiężyca 
odniesione do środka ziemi i do punktu 24, parallaxę wy 
sokości xiężyca przez s, odległość od zenit przez Ź. 


Di o"Sro wstZ 
D dz  wst(Z—s) 


; — Dfsst Z— wst(Z—s) a 
PR wsł (£ —s) 


E oDwst!s dost( Z — =) 


z wst(£— z) dok cz 
Zrównanie (m) kładąc w nićm Z—=go”, da wartość powię- 
kszenia się tarczy xiężycowćy na poziomie; wartość ta wy_ 
nosi 0,17, kiedy za /0 weźmiemy 52.45" i odpowiadając 
tóy tarczy parallaxę poziomą xiężyca. Jeśli Z=o formą. 


ła się przywodzi do = i nie można już wyciągnąć 


z nićy wartości na 8, gdyż wtenczas tróykąt AAS; z któ. 
regośmy formułę wyprowadzili, zamienił się na liniją pro. 


stą. Ale naówczas mamy: . 
OR SZ My RZEC 
—V A4Ł MR—r HR—wst» 
gdzie r znaczy, promień ziemski, » parallaxę poziomą 
"ET YcA Dwst»  .. R RAP PA 


1 —wWstm " 
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Powiększenie się to wtenczas kiedy xiężyc naybliźszy jest 
ziemi, może dóyść do 36. 


Poniew aż zrównania (m) jako zawierającego trzy ilości 
zmienne, nie możemy użyć do ułożenia tablic , staraymy 
się więc Otrzymać wypażenie na 3 przez funkcyą dwóch 

/ tylko ilości zmiennych, przyydziemy do tego następują- 
| cym sposobem. Rozwiązując zrównanie 


; _ Dwst Z — Dwst(Z—») 
wst(£/— s) 
otrzymujemy : 
RA D wst Z— Dwst st Zdostm +-7)dost Zwst= 
wstZdosta=dosiŻwste 


_D—D dosta +- 7) dosty Z wstm 
dost» — dosty Zwstw 


__Ddosty Zwsts» +2 Dwst* jw 
- 1—2wst : w —wstmdosty £ 


Połóżmy w tóm wyrażeniu wsta=wstrwst Z, oznaczając 
przez z parallaxę poziomą. 


gb. Dwsts dost Z- 1! Dwst*» wst Z i 
" 1—iwstawst /—wstwdostŹ , 
gdyż dla małości łuków można wziąść 4Wwstaw=wstir, 
a stąd 2wst'ę x =2(3 wst'»)= 3 wst”». | 
Dzieląc jedność przez mianownika ułamku  odilócwo 
wyrażenia wypada: 
1 
1 — wst» dost Z— 2 wst.» wst Z 


— 1 -|- wst» dost ZH wst'» dost” Z 4-3 wst”» wst*Z 


s OQpuszczamy tu wyrazy, w których ilości małe mnożąc się 
same przez się lub jedne przez drugie, przechodzą czwar- 
ty stopień. 

$=(D wst» dost Z +- ; D wst*» wst' Z) 
(1-+ wst dost Z-- wst» dost” Z--4 wst” r wst Z) 
— Dwsts dost Z +3 Dwst'» wst Z-|- D wst» dost Z. 
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Ponieważ, jakeśmy mówili, parallaxa pozioma jakiegokol- 
wiek bądź ciała niebieskiego jest zawsze w tymże samym 
stosunku prostym z wielkością pozorną tegoż ciała, nazy” 
wając przeto ten stosunek przez z» mamy: 


= 7,.D=nD 
: 60 
na xiężyc 7 = 345" 5 


Kładąc w wyrażeniu ostatnićm na 3, r=»D i biorąc zwstD 
za równe wstz/) dla małości łuków, otrzymamy: 


3=»D wst D) dost Z-|-n* D wst' Ddost* Z +- 3 n* DwstDwst'Z, 


W tóćm zrównaniu » jest ilością stateczną, dwie więc 
tylko wchodzą 'ilości zmienne D i Z, i podług tych ilości 
tablica ułożona bydź może, jakoż w tablicach astronomi- 
cznych xiężyca, wyrachowane jest powiększenie się tarczy 
xiężyca na kaźdą wielkość ilości /) i Z (patrz Tables astro- 
momiques. Bureau des Longitudes. Tablica 44), W ra- 
chanku zaćmień, gdzie właśnie wypada potrzeba racho- 
wania powiększenia tarczy xiężycowćy, bardzo się dobrze 
używa formuła: 

wst 7'dostp' dost 7)” 


wst 7 = dost p dost ) — wst» dost5. dost ZY 


gdzie 7” wyraża tarczę powiększoną, 7' tarczę na środek 
ziemi, p, p' znaczą szerokość xiężyca prawdziwą i pozor- 
ną; 0), D' długość prawdziwą i pozorną, » parallaxę po- 
ziomą, S odległość zenit od ekliptyki czyli szerokość ze- 
nit, a N długość zenit czyli odległość punktu równono- 
cnego od kołą szerokości prowadzonego przez zenit, Iryg. 
kul. k, 155). ! | 
LXIV. Miesiąc gwiazdowy, zwrotnikowy, i synodyczny. Jak ma- 
jąc obrot synodyczny wynaleśdź. zwrotnikowy, i wzajemnie ? 
Jak się dochodzi długość obrotu synodycznego średniego 2 Mie- 
siąc anomalistyczny. Okrąg: więżycowy, liczba złota. 


(zas którego potrzebuje xiężyc do obrotu około ziemi; 
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* tak Żeby do tćyże samćy powrócił gwiazdy zowie się mie- 
siącem gwiazdowym (mois sidćral. Powrót xiężyca do 
tóyże samćy długości czyli do tegoż samego położenia wzglę- 
dem punktu równonocnego, zowie się miesiącem zwrolni- 
kowym (mois tropique). Miesiącem synodycznym (mois sy- 
nodique) jest powrot xiężyca do tegoż samego położenia 
wzgłędem słońca zp. od jednego nowiu do drugiego, lub 
od jednćy pełni do drugićy. Mając znajomy bieg ziemi 
łatwo jest wynaleśdź długość miesiąca zwrotnikowego z dłu- 
gości znanćy miesiąca synodycznego, i wzajemnie. Wyraź- 
my przez /M/ i m bieg zwrótnikowy ziemi i xiężyca w prze- 
ciągu dnia jednego , przez P i p czas obrotu zwrotnikowe- 
go ziemi i xiężyca. 


-_ 560 __560 


SZĄ. mmzóiE — 
—— 


—— P , p 


Bieg względny ziemi i xiężyca w przeciągu dnia jednego 
jest mm— 4 


m-—M:19—360 : 8. 








= 560.19 1 p na 

Miesiąc synodyczny =: $== m=M o 1 z ję” $ź ..02e (8) 

M ko 
weźmy 7mn=1539,17656,  /M=59.8',5. 

a 
S= + SE. — 29. 128, 44. 
12,1907 
Wzajemnie mając S z obserwacyi, otrzymamy p ze zrów. (8) 
PS 


P=sb""*()- 


Tak otrzymana długość miesiąca synodycznego i zwro- 
tnikowego będzie różna w różnych czasach, ponieważ zie- 
mia i xiężyc nie idą biegiem jednostaynym, raz dla tego 
Że opisują w biegu swoim ellipsy, drugi raz, że na ich 
bieg wpływa działanie słońca i innych planet. Chcąc 
więc otrzymać bieg średni, należy porównać z sobą dwa 





" 
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złączenia lub dwie przeciwległości, oddzielone znacznym 
przeciągiem czasu; dzieląc czas między temi fenemenami 
przez liczbę upłynionych obrotów synodycznych, otrzymu= 
jemy długość miesiąca średniego synodycznego, a ze zró- 
wnania (£) wyciągniemy długość średniego także miesiąca 
zwrotnikowego. 

Do tego nay lepićy służą zaćmienia xiężyca obserwowa- 
ne przez Moryc: i porównane z zaćmieniami teraźniey- 
szemi. Czas bowiem zaćmień daleko łatwiey mógł bydź 
oznaczony przez dawnych astronomów, niżeli czas złącze- 
nia lub przeciwległości; fenomena, których obserwacye dla 
niedokładności narzędzi i sposobów dawnićy używanych 
znacznym mogą ulegać błędóm. Ptolemeusz przytacza za- 
ćmienie obserwowane przez chaldeyczyków w Babilonie 
na lat 720 przed Chrystusem marca 19 0 69.117" czas śred, 
w Paryżu, które porównare zzp. z zaćmieniem przypadłem 
w Paryżu w 1771 paździer. 25 0 47.287” ez. śr. da nam 
liczbę dni upłynionych między dwiema przeciwległosciami 
xiężyca, liczba ta =g10045,g2. W tym czasie upłynęto 
50817 miesięcy synodycznych, stąd średnia długość mie- 
siąca synodycznego wypada 


910045,92 __ 
_ 50817 


Wprowadzając tę wartość za $ w zrównaniu (£) otrzy- 
majęmny długość pm zwrotnikowego. 


'p=x'. 75 „ 25. 7: i p 


Miesiąc gwiazdowy dłuższy jest od miesiąca zwrotnikowe- 
go 0 czas jakiego potrzebuje xiężye do przebieżenia 4', o któ- 
re w przeciągu miesiąca punkta równonocne cofają się. 
Długość miesiąca gwiazdowego jest 273. 7”. 45. 11,5. Po- 
wrót xiężyca do tegoź samego położenia co do osi wię- 
kszćy drogi swojćy, dłuższego potrzebuje czasu niź po- 
wrót do tćyże samćy gwiazdy, gdyż jakeśmy mówili (n. od 
punkt przyziemny ma bieg postępujący od zachodu na 
wsuhód. Długość zatóćm miesiąca anomalistycznego wię- 
ksza” bydź musi niżeli długość miesiąca gwiazdowego, I wy- 


= 297. 127. 44. 2", 
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nosi 274.159.18.3g. Przyłączamy tu tablicę biegów ró- 
Źnych xiężyca: 

29. 125.44. 27,8 
29. 7. 45. 4,8. 
27..-7. $5.11,5. 


Obrót synodyczny.. . . 294,530688 
zwrotnikowy . . . 27,521585 
gwiazdowy .. . . 27,521661 
anomalistyczny. . 27,55456 27. 135. 18.54. 

Powrót do węzłów . . . 27,21222 27. 5. 5.56. 

Obrót węz. zwrotnik. 67989,54019 .....67989. 12%. 57'. 50". 
gwiazdowy . . . 6795,42118 ....6795. 10. 6. 50. 

Mnożąc liczbę dni zawartych w miesiącu synodycznym, 

to jest 29 „55 przez dwanaście, otrzymujemy ilość 554,36, 

która, jak widzimy, różni się blizko o dni jedenaście od 

długości roku; jeżeli więc w jakim roku nów xiężyca przy- 
padł na początek roku, to jest na pićrwszy dzień stycznia, 
tedy w roku następującym nów nie może znowu przypaść 
na pierwszy stycznia, ale przypadnie o jedenaście dni pićr- 
wiey, to jest na 21 grudnia tego samego roku. WVWszakże 
po upłynieniu lat 19”, odmiany xiężyca znowu do tychże 
samych dni roku, i ledwo co nie do tychźe samych wra- 
caja godzin, gdyż 565%1 mnożone przez 19, jest prawie ró- 
wne 235X2g",53 tak, że te ilości różnią się tylko o jednę 
godzinę i pół; po upłynieniu więc lat 19 odmiany xiężyca 

w tychże samych dniach roku przypadać będa, i takowy 

period lat 19”, nazywa się okręgiem «więżycowym (Cycle lu- 

naire) albo okręgiem /Metona od Astronoma Ateńskiego, 
który okręg ten oznaczył i wynalazek na igrzyskach Olim- 
piyskich ogłosił na lat 455 przed (hrystusem. Liczba 

" wyrażająca rok bieżący okręgu, zowie się liczbą złotą (nom- 

bre d'or), którą łatwo jest bardzo na rok każdy wyna- 

leśdź wiedząc, że początek ery ehrześciańskiey przypadł 

w roku druyim okręgu xiężycowego; dodając przeto rok 

ieden do danego roku Ery chrześciańskiey i summę dzie. 

ląc przez 19, otrzymamy resztę, która oznaczy rok bieżą- 
cy okręgu czyli liczbę złotą. I tak na rok 1826 mamy 


KIRIN! 





Liczba więc złotą na rok 1826 jest 5. 
27 





Pa. 
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LXV. Zrównania wiekowe. Przyspieszenie biegu sredniego więży” 
ca; jak było odkryte? i przez kogo > 


Mając długość średnią xiężyca na pewną epokę, npoło- 
żenie węzłów i punktu przyziemnego, nadto pochyłość dro- 
gi xiężyca do ekliptyki i bieg jego średni, możemy uło- 
żyć tablicę biegu średniego xiężyca, z którego za pomocą 
mimośrodu wynayduje się bieg elliptyczny. Pierwiastki 
biegu xiężyca nie są ilościami stałemi ale podlegają odmia- 
nóm, z których jedne odbywają się w przeciągu czasu har- 
dzo długim, i te nazywają się zrównania wiekowe (ćqua- 
tions sóciląires). Odmiany drugie mają period dałeko krót- 
szy i astronomowie nazywają je odmianami albo nieró- 
wnościami periodycznemi (inegalitós póćriodiques). Zasta- 
nówmy się krótko nad ważnieyszemi z tych odmian, i nad 
sposobami przez jakie zostały odkryte. 

/Zrównania wiekowe są pospolicie bardzo małe i od- 
krywają się porównywając między sobą biegi średnie, wy- 
ciągnione z wielu obserwacyy, oddzielonych od siebie wie|- 
kiemi przeciągami czasu. Daymy mp. żeśmy wyciągnęli 
bieg średni xiężyca z obserwacyi teraźnieyszćy, porówna- 
nćy z obserwacyą na lat 500 zrobioną pićrwiey: poró- 
wnaymy ten bieg z tym jaki wypada z porównania tćyże 
obserwacyi z obserwacyą robioną na lat 1000 pićrwiey, 
jeżeli wypadki są te same, bieg średni xiężyca jest jedno- 
stayny; jesli nie, ilość biegu średniego różna jest w ró- 
Żnych 'wiekach, i odmiana ta jest to, co nazywamy zrówna= 
niem wiekowóm. Bieg średni xiężyca, jego węzłów, j 
punktu przyziemnego, nadto mimośrod i pochyłość drogi 
xiężycowóćy, są uległe zrównaniom wiekowym. Ponieważ 
sposób ich odkrycia jest zawsze tenże sam, przeto tylko 
się zastanowimy nad sposobem jakim było odkryte przy- 
spieszenie wiekowe biegn średniego xiężyca. 

Na lat 720 przed Chrystusem obserwowane było jakeś- 
my mówili (n. 65) zaćmienie xiężyca przez Chaldeyczyków, 
i dzień i moment tego zaćmienia doszedł do naszych cza- 
sów. Ponieważ w czasie zaćmienia xiężyca, położenie je- 
go różni się o 180% od położenia słońca, rachując tedy 
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z tablice słońca położenie jego na moment zaćmienia i do- 
dając 1807, otrzymujemy położenie xiężyca na tenże mo- 
ment. Porównywając to położenie z położeniem jakie 
biegu xiężyca wyciągnąć możemy, znaydujemy różnicę 
o 19.26; to jest rachowany bieg xiężyca z tablie teraźniey- 
szych jest za szybki, i pokazuje mieysce xiężyca przed 
czasem zaćmienia nie zas na moment tego fenomenu. Nie 
przypuszczając tedy tak znacznego błędu ani w obserwa- 
cyach dawnieyszych, ani w ocenieniu nierówności peryo- 
dycznych, przypuścić należy, że bieg średni xiężyca w wie- 
ku teraźnieyszym chyższy jest niżeli był pićrwiey. Przy- 
puszczenie to większego nabićra podobieństwa do prawdy, 
kiedy porównywamy obserwacye teraźnieysze z innenii ob- 
serwacyami jak np, z obserwacyami zaćmień, rohbionemi 
w Kairze przy końcu dziesiątego wieku przez Astronomą 
Arabskiego lbn-junis. Halley pierwszy 'odkrył to przyśpie- 
szenie biegu średniego xiężyca, którego przyczyną odkry- 
tą przez Laplasa, jest odmiana w wielkości mimośrodu dro- 
gi ziemskiey. Przyśpieszenie to teraz małe, urośnie z licz-' 
bą wieków, i doszedłszy do stopnia naywiększego, zamie- 
ni się na opoźnienie, przechodząc wstecznie przez podo- 
bneż coteraz koleje, i wpływając zawsze na długość obra- 
tu synodycznego, zwrotnikowego i gwiazdowego. 


LXVI. Nierówności peryodyczne więżyca: (Evection), (Variation). 
Zrównanie roczne (ćquation annuelle). Zrównania podług 
, których ruchują się te nierówności ziężyca. 


Fachując miey scę xiężyca podług znanego biegu średnie- 
go i zrównania środka, otrzymujemy wypadek rożniący się 
w ogólności od obserwacyi. Różnica ta pochodzi z różne- 
go działania słońca i ziemi na xiężyc, podług różnego tych 
trzech ciał położenia. NWWynikające stąd poprawki mieysca 
xiężyca, rachowanego z biegu jego średniego i ze zrówna- 
nia środka, zowią się nierównościami peryodycznemi. 4 tych 
trzy znakomitsze przed odkryciem jeszcze ich przyczyny: 
poznane juź i ocenione były przez dawnych; są zaś nastę- 
pujące. Kwekcya (eveetion) odkryta. przez Ptolemeusza, 
którey skutek naybardziey się okazuje, porównywając ra- 


= 


212 POCZĄTKI ASTRONOMII 


chunek z obserwacyą xiężyca w kwadraturach (quadratu- 
res), kiedy długość słońca różni się o go” od długości xię- 
życa, tudzież w złączeniach i przeciwległościach, kiedy xię- 
Życ znayduje się na płaszczyznie łączney, to jest na kole 
szerokości, przechodzącóm przez słońce i ziemię, gdyż wten- 
czas inna nierówność, o któróy zaraz mówić będziemy, sta- 
je się zero. Długości xiężyca rachowane w położeniu pićr- 
wszóćm są zawsze większe, a w położeniu drugióm zaw 
sze mnieysze niżeli długości obserwowane. Xstron(mowia 
obserwując tę nierówność w rozmaitych czasach, i uważa- 
jąc że jest peryodyczna, to jest raz się powiększa, drugi 
raz zmnieysza się, i w przeciagu krótkiego czasu do daw- 
nych powraca wartości, wyrazili tę nierówność przez 
== 4d wstB, gdzie 4 znaczy wartość naywiększą ewekcyi, 
która się zmnieysza podług rozmaitych wartości na BH, i na- 
reszcie staje się zero, kiedy $=o. Wyraz 4 zowie się 
współczynnikiem statecznym. HB jest znamieniem ewekcyi 
(argument). Wszystkie odmiany peryodyczne wyrażają się 
przez wstawy lub dostawy jako linije trygonometryczne, 
których wartości są także peryodyczne, chociaż łuk rośnie 
nieskończenie. / porównania wielu obserwacyy Astrono- 
mowie oznaczyli nareszcie wartość współczynnika 4, i 
kształt znamienia 8, a tym sposobem wyrazili ewekcyą 
„przez formułę. | 


Q-26. 29 5) wstę2( ) —0)—4) (*) 


gdzie )—© znaczy różnicę w długości słońca i xiężyca, 
„4 średnią anomalia xięzyca. Znając bieg względny w dłu- 
gości słońca i xiężyca i bićg anomalistyczny, łatwo jest 
znaleśdź czas, kiedy kąt 2()—©)—.4 urośnie od zera do 
560%, a stąd kiedy wstawa tego kąta i ewekcya przez też 
same co pićrwiey przechodzić będzie odmiany , czas ten 
wynosi dni 51,01194, 

Tyho-Brahe w szesnastym wieku porównywając z o0b- 





(*) Astron. Delambra T. IL k. 500, Astron. P, 7/7 oodhouse 
rozd. 54, 
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serwacyami mićysce xiężyca, rachowane - podług znanego 
biegu średniego, zrównania środka, i ewekeyi, postrzegł że 
się wypadki nie zawsze z sobą zgadzają, owszem, wyjąwszy 
kiedy xiężyc jest w kwadraturach i na płaszezyznie łącz- 
nóy (*), to jest na tómże samćm kole szerokości, co słoń- 
ce i ziemia, w innych wszystkich mieyscach zachodzi ró- 
Źnica tym większa im się bardziey xiężyc od wymienio- 
nych położeń oddala, a naywiększa kiedy xiężyc znay- 
duje się o 45? od płaszczyzny łącznóy. Nierówność więc 
ta zależy wyraźnie od odległości kątowćy słońca i xięży- 
ca, i kończy swóy peryod, kiedy ta odległość urośnie do 
_go?, stąd wniesiono, że jest proporeyonalną wstawie po- 
dwóynćy odległości xiężyca od słońca. WVyrażenie jćy jest 


(55'.417,6) wst. 2( ) —©) 


gdzie współczynnik 55.41',6 jest naywiększą jćy warto- 
ścią, która, jakóśmy mówili, przypada wtenczas, kiedy 
) —©=45. Nierówność ta nazywasię odmianą albo wa- 
ryacyą biegn xiężyca (variation), peryod jóy wynosi po- 
łowę miesiąca synodycznego. 

Porównywając nareszcie PORoŚĆCIA xiężyca obserw owa- 
ne w różnych porach roku z rachowanemi podług znane- 
go biegu średniego, zrównania środka, i znanych juź dwóch 
nierówności xiężyca, postrzedz można, że bieg jego obser- 
wowany leniwszy jest od biegu rachowanego przez sześć 
miesięcy; w których słońce idzie od punktu przyziemnego 
do punktu odziemnego i przeciwnie. | tak: jeśli weźmie- 
my za epokę obserwacyą zrobioną w styczniu, kiedy słońce 
przechodzi przez punkt przyziemny, i kiedy chcemy ze 
znanego biegu rachować mieysce xiężyca na pewny dzień 
marca, podług czasu upłynionego między tym dniem a epo- 
ką, znaydujemy przybyt w długości większy niż wskazy- 











(*) Wyraz ten płaszczyzna łączna w polskim języku zastąpić 
zdaje mi się bardzo dobrze może wyrażenie powszechnie od 
Astronomów używane ŚSysigies, którego ani wytłumaczenie 
słowne, ani przyswojenie do polskiego języka nie zdaje mi się 
bydź bacdzo łatwe. 
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wany przez obserwacyą; różnica ta powiększa się aż póki 
słońce nie dosięgnie średniey od ziemi odległości, naów- 
czas różnica co do mieysca xiężyca między wypadkami 
rachunku i obserwacyi coraz się zmnieysza, i zupełnie ni- 
knie kiedy słońce przyydzie do punktu odziemnego,. cho- 
ciaż wtenczas różnica w biegu dziennym xiężyca racha- 
wanym i ohserwowanym jest naywiększa. Odtąd przez dru- 
gie sześć miesięcy różnica bierze znak przeciwny, znowu 
rośnie, dochodzi naywiększey wartości, podobnemiź potóm 
ubywa stopniami, i nareszcie niknie, kiedy słońce przyy- 
dzie do punktu przyziemnego. Wyraźny stąd widzimy 
związek między odległością słońca od ziemi atą nierownością, 
adkrytą przez Tyho-Brahe, i nazwaną zrównaniem roczrem 
(6quation annuelle), gdyż jóy peryod rok jeden zaymuje, 
Wyrażenie zrównania rocznego jest: 


(11. 11,97) wst4 : 


„A znaczy anomalią średnią słońca. 

Zrównanie roczne naywiększe jest, kiedy 24 =go” luh 
270%, staje się zaś zero kiedy wartości na 24 są o” lub 
1809. Teorya ciążenia bardzo prosto tę ostatnią tłamaczy 
nierówność. Słońce bowiem zbliżając się do ziemi zbliża 
się razem do xiężyca, a stąd działanie jego na tę gwiazdę 
powiększa się, zwłaszcza wtenczas, kiedy xiężye środkuje 
między słońcem a ziemią. Działanie naówczas słońca na 
xiężyc zmnieysza jego ciążenie na ziemię, stąd droga je- 
go staje się nieco większą i bieg powolnieyszy. Kiedy po- 
tóćm słońce oddala się od ziemi, xiężyc zaczyna bydź bąr- 
dziey jćy działaniu posłusznym, i bieg jego staje się chyż- 
szym. Zrównanie więc roczne jest koniecznym wypad- 
kiem elliptyczności drogi ziemskiey około słońca, odmia- 
ny więe tćy ostatniey wpływąć muszą na bieg xiężyca, 
i właśnie z odmian wiekowych mimośrodu drogi ziemskiey, 
wynikają odmiany wiekowe biegu średniego xiężyca. 

Te są trzy waźnieysze nierówności biegu xiężyca, wpły- 
wające na odmianę długości elliptycznćy xiężyca; ale u- 
waga ich nie wystarcza do ułożenia tablic, któreby się z oh- 
serwacyami zgadzały, jest jeszcze wiele innych zrównań, 
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które możma uważać jako poprawki trzech wyżey wyło- 
żonych. WW tablicach xiężyca zrównania te ułożone w ta- 
blice otrzymują się łatwo podług znanych znamion, od któ- 
rych zależą, i ich summa razem ze zrównaniem środka do- 
daje się do długości średniey xiężyca dla wynalezienia je- 
go. długości prawdziwćj. Pochyłość drogi xiężycowóy do 
ekliptyki, promień wodzący, a stąd jego szerokość 1 pa- 

rallaxa, podlegają także odmianom peryodycznym. 


LXYII. 77'aźenie się więżyca w długości (libration en longitude). 
JP'aźenie się w szerohości (libration en latitude). 77/'ażenie 
się dzienne (libration diurne). 


Poówiedzieliśmy wyzćy, Że tarcza xiężyca do nas obró- 
cona, w każdóćm jego położeniu jest zawsze taż sama, a 
stąd, że xiężyc ma bieg wirowy w tęż samę stronę itćy-. 
że samey trwałości co bieg peryodyczny. (Gdyby bieg pe- 
ryodyczny xiężyca był doskonale jednostayny, tak jak jest 
bieg wirowy, czyli gdyby przybyty kąta COB (fig. 47) 
w biegu peryodycznym równe były przybytom kąta pCme 
w biegu wirowym, na ówczas tarcza xiężyca do nas obró- 
cona byłaby zawsze taż sama. Ale bieg peryodyezny xię- 
życa jako bieg po ellipsie nie może hbydź jednostayny, je- 
śli mp. po upłynieniu dni trzech, xiężyc przeszedł od pun- 
ktu 2 do punktu C, tak że odległość jego kątowa od li- 
nii OB wyraża się przez kąt COŻ, po ubieżenin drugich 
trzech dni odległość kątowa od linii OB nie będzie ró- 
wna podwóynemu kątowi COB, gdy 4ym czasem w bie- 
gn wirowym, jeżeli kąt pm wyraża odległość kątową 
ubieżoną przez trzy dni, podwóyny kąt pCm' wyrazi ilość 
biegu wirowego w przeciągu dni sześciu, Jeśli więc szyb- 
kość kątowa xiężyca w przeyściu od punktu Ż do C 
mnieysza jest od szybkości biegu wirowego, punkt m wi- 
dziany na brzegu zachodnim xiężyca w położeniu C, posu- 
nie się przez przewyźkę szybkości biegu wirowego nad 
biegiem peryodycznym bardzićy ku zachodowi, i nie bę- 
dzie widziany z punktu O, tym czasem pokażą się plamy 
pićrwiey nie widziane na bizeżć wschodnim xiężyca. Fe- 
nomęn ten nazwano ważeniem. się więżyca w długości (li- 
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bration en longitude). Ważenie się w długości jako wy- 
nikające z nierównego biegu xiężyca, zależeć musi od ró- 
Żnicy między średnią i prawdziwą anomalią, czyli od zró- 
wnania środka, i gdyby oś obrotu wirowego xiężyca była 
pionową do płaszczyzny jego drogi, ważenie się w dłu- 
gości byłoby proporcyonalne zupełnie zrównania środka, 
i naywiększa jego wartość wynosiłaby 69.18.52 --.7P?, na- 
zywając przez 7” summę wszystkich pertubacyy. (ś wi- 
rowego biegu xiężyca nie jest pionowa do płaszczyzny jć- 
go drogi ale pochylona do nićy pod kątćm 867.54, wypa- 
dek tedy ważenia się w długości nie rędzie zupełnie takim 
jakeśmy go uważali. Daymy bowiem, że oś biegu wiro- 
wego xiężyca jest równoległą do jego drogi, wyobsaźmy 
ją na (fig. 47) przez liniją rs, oczywista jest, że w tym 
przypadku pomimo biegn wirowego widzielihyśmy obie 
strony xiężyca, jednę w położeniu BH na którćy znayduje 
się biegun r, drugą w położeniu _4 gdzie drugi biegun s 
do ziemi byłby obrócony. W rzetelnym rzeczy stanie, po- 
nieważ oś obrotu wirowego jest nieco pochylona do dro- 
gi xiężyca, chociaż drugiey połowy widzieć całkowicie 
nie możemy, widzimy jednak oba bieguny, które się obra- 
- eają do ziemi tak, jak się w przesileniach obracają ku słoń- 
cu raz biegun północny, drugi raz południowy. Tym spo- 
sobem kiedy plamy dobrze znane nikną około bieguna pół- 
nocnego, nowe się pokazują około przeciwnego bieguna, 
tak iżby się zdawało, że o$ xiężyca waha się raz zbliża- 
jąc do nas biegun północny a oddalając południowy, dru- 
gi raz oddalając pićrwszy a zbliżając drugi. Pozorny ten 
ruch xiężyca nazwany ważeniem się w szerokości (libra- 
tion en latitude) wynikający z pochylenia równika xię- 
życa do jego drogi, jest bardzo mały, z przyczyny nie wiel- 
kiey tych dwóch płaszczyzn pochyłości. 

Trzócie nareszcie złudzenie co do ważenia się xiężyca, 
odkryte przez Galileusza i nazwane ważeniem się dzien- 
nóm (libratien diurne), pochodzi stąd, że obserwator poło- 
żony jest na powićrzchni ziemi nie zaś w jóy środku. (udy- 
by bieg peryodyczny xiężyca był jednostayny i doskonale 
równy biegowi wirowemu, i gdyby oś tego ostatniego Die- 
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gu była pionowa do drogi xiężyca, naówczas jedna i taż 
sama tarcza xiężyca byłaby zawsze obróconą do środka 
ziemi. Dwie linije wiedzione do środka xiężyca, jedna 
ze środka ziemi, druga z punktu jćy powierzchni, w ogól- 
ności nie trafią na tenże sam punkt powićrzchni xiężyca, 
tarcze więc xiężyca obrócone do środka ziemi i do ró- 
żnych punktów jćy powićrzchni, są koniecznie różne. Nadto 
tarcze te są różne dla jednego mieysca, podług różnego xię- 
Życa w ciągu dnia położenia. I tak: w czasie wschodu xię- 
życa pewne punkta około brzegu jego wyższego widziane 
są z powićrzchni ziemi, któreby z jóy środka widziane nie 
były, punkta te w miarę jak xiężyc podnosi się, zwolna 
nikną, i kiedy xiężyc przeszedłszy przez południk ma się 
ka zachodowi, brzeg jego wyźszy staje się niższym i prze- 
ciwnie, punkta pewne wkoło brzegu bliższego poziomu, 
które pićrwiey widziane były, teraz się kryją, a natomiast 
na brzegu drugim pokazują się nowe pićrwiey nie widzia- 
ne plamy. 

Widzimy z tego rozbioru fenomenów, Że wszystkie te 
trzy rodzaje ważenia się, nie zależąc od Żadnego osobnego 
biegu xiężyca, są tylko złudzeniem, wynikającóm z nieró- 
wności biegu peryodycznego; z pochylenia osi biegu wi- 
rowego do drogi xiężyca, i z różnego w ciągu dnia poło- 
Żenia xiężyca względem obserwatora, które się dla biegu 
dziennego ziemi ciągle odmienia. 


LXVIIH. Góry i atmosfera ziężyca, 


Oprócz plam, jakie na xiężycu widzieć się dają, a które 
albo są gatunkiem materyi mającćy mnieyszą własność od- 
bijania promieni światła, aniżeli inne części powićrzchni 
Xiężyca, lub są skutkiem zupełnie nieznanych nam przy- 
czyn, widzieć zawsze można na tarczy ciemnćy xiężyca przy 
płaszczyznie oddzielającóy stronę ciemną od strony świa- 
tłćy, punkta jasne, jedne zaledwo z powićrzchnią oświeco- 
ną stykające się, inne zupełnie od nićy oddzielone. Czę- 
ści te jasne powićrzchni xiężyca, nieco innego bydź mu- 
Szą, tylko góry, których wierzchołki naypićrwiey są oświe- 
tone, kiedy jeszcze ich spody chociaż bliższe części świa- 

| 28 
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tłćy, zostają w cieniu, i dla tego poczynające się oświecać 
góry xiężycowe, wydają się jakby części od bryły tey 
gwiazdy oderwane; Że zaś te odległości wierzchołków gór 
oświeconych od części światłóy xiężyca są częstokroć bar” 
dżo znakomite, stąd wnieść należy, że góry pokrywające 
powierzchnią tego planety, są znacznóy wielkości. Obser” 
wując moment oświecenia się jakiego punktu xiężyca i mie” 
rząc jego odległość od tarczy oświeconćy, można ocenić 
z pewnóćm do prawdy przybliżeniem wysokość góry, któ” 
rćy oświecony wierzchołek widzieliśmy. 

Niech „4BC ([ig. gi) wyobraża nam stronę widzialna 
powićrzchni xiężyca, .4NG płaszczyznę oddzielającą stro” 
nę oświeconą od strony ciemnćy, czyli płaszczyznę piono- 
wą do linii łączącćey środki słońca i xiężyca. Daymy żeś- 
my obserwowali czas oświecenia się punktu 7, i chcemy 
znaleśdź wysokość tego punktu nad powierzchnią xiężyca. 
Poprowadźmy myslą przez punkt 7''liniją przechodzącą 
przez środek xiężyca S$, która przeydzie także przez spód 
góry w punkcie 74p. m, tak że wysokość góry na figurze 
wyrazi się przez mf. Ponieważ uważamy ten moment, 
kiedy sam tylko wierzchołek 7' jest oświecony, widocz- 
na rzecz, że promień /M/V7, idący od słońca i oświecają- 
cy naypićrwiey wierzchołek 7, jest styczną do powićrz- 
chni xiężyca w punkcie pewnym płaszczyzny .4/VC, w pun- 
kcie rp. IN; nadto promień ten jako prawie równoległy 
do linii łączącey środki słońca i xiężyca, jest pionowym 
do płaszczyzny „4NC, kąt przeto 7/VS jest prostym i li- 
nija Z/N jest ódlogłością naykrótszą punktu 7'od koła 24NC' 


TN*=TS*— NS* 5 
=(m T'-- 2/VS)m 7, 
Opuszczając m7T/w porównaniu 2/VS otrzymamy : 
TN*=mT.2VS 
TN* 
mTI = NS” 


Idzie teraz o znalezienie ilości 7N. 
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Mierząc z ziemi odległość punktu 7 od punktu MV to 
jest od naybliższego nokta na kole „4NG, otrzymujemy 
projekcyą tćy linii na płaszczyznę pionową do kierunku 
widzenia, te jest na płaszczyznę -«4BG , nazywając przeto 
tę projekcyą przez K, a kąt jaki czyni linija /V7' z pła- 
szczyzną .4BG przez : będzie: 


— NTdost:=/N7T wst BAN-NTwst4. 


Kąt 24 jest tokąt, jaki czyni płaszczyzna „4BC z płaszczy 
zną „4NC; zamiast tego kąta wziąść można różnicę mię- 
dzy długością słońca, a długością xiężyca. Stąd 





yz 4. 

W tćm zrównaniu otrzymamy z obserwacyi K, to jest kąt 
pod którym się wydaje projekcya linii /V7 na płaszczy- 
znie -4BC; rozdzielić wypada ten kąt przez wst-4, ao0- 
trzymamy wielkość pozorną: /V7,: dzieląc ją przez pozor- 
ną średnicę xiężyca otrzymujemy ZYŻ' wyrażoną w czę- 
ściach tóćy średnicy , którą przeto za jednosć w zrówna- 
niu uważać należy; podnosząc potćm otrzymaną liczbę do 
potęgi drugiey, otrzymamy liczbę dającą stosunek wyso- 
kości góry do średnicy xiężyca. Stąd łatwo jest mieć tę 
wysokość w milach lub w innych miarach podłużnych. 
Tym tedy sposobem można otrzymać przez przybliżenie 
wysokość gór xiężycowych, i z obserwacyi tych pokazu- 
je się, że bryła xiężycowa okryta jest górami daleko wię- 
kszemi w porównaniu promienia xiężycowego, aniżeli są gó- 
ry na powierzchni ziemi w porównaniu promienia zięm- 
skiego. 

Niektóre z części światłych oderwąnych od oświeco- 
nćy strony xiężyca, w tak wielkiey niekiedy widziane by- 
ły odległości od płaszczyzny, stronę ciemną od światłey 
oddzielającey, 1Żż od słońca oświeconemi bydź niemogły. 
Takie kilkakrotnie widział Herschel, który je za wolka- 
niczne uważa, jednćy z nich mierzona średnica pozorna 
wynosiła sekund trzy. 

Widok plam xiężycowych zawsze równćy i tćyże sa- 
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móy jasności dowodzi, że w atmosferze xiężyca, jeżeli się 
ta znayduje, nie ma chmur podobnych chmurom w atmo- 
sferze ziemskiey tworzącym się. (adyby atmosfera łamią- 
"ca promienie światła otaczała xiężyc, zakrycia naówczas 
gwiazd przez ten xiężyc byłyby opoźniene a ich wynu- 
rzenia się przyspieszone o pewną ilość, którąby obserwa” 
cye odkryć mogły. Dokładne tego rodzaja obserwacye 
pokazały, że skutek ten jest zupełnie nieznacznym, i że 
atmosfera xiężycowa, jeżeli ta rzeczywiście ma mieysce, 
tak jest rzadką że jćy refrakcya pozioma dwóch sekund 
wynosić nie może. [a nieprzytomność atmosfery i nie- 
foremność linii oddzielającey stronę światłą od ciemnćy 
dowodzą, że xiężyc pozbawiony jest wody i iunych pły- 
nów. Wszystko więc zdaje się pokazywać, Że xiężyc jest 
bryłą wszędzie ssiadłą i twardą; nasterczoną górami i nie 
zamieszkaną przez żadne podobne ziemskim zwierzęta, 


. 
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o Plane ta ce h. 
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LXIX. Obserwacye biegu FV//'enusa i odmiany jego tarczy co do 


d wielkosci i światła. 


Poznawszy biegi słońca i xiężyca, gwiazd, które nay- 
pićrwiey uwagę naszę zająć były powinny, przystąpmy do 
poznania biegów gwiazd innych ruchem własnym obda- 
rzonych, któreśmy planetami nazwali. Znamy ich dzisiay 
dziesięć (n. 1) z pomiędzy których nayświetnieyszy jest pla- 
neta VWenus i od niego badania nasze zaczniemy. 

Komużź nieznana jest gwiazda, która w pewnych porach 
roku, przez długi czasu przeciąg, zaraz po zachodzie słoń=. 
ca, jaśnieje na niebie, przewyższając blaskiem wszystkie 
inne planety i gwiazdy ? Jest to właśnie planeta, o któ- 
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rym mówić mamy, a który widziany po zachodzie słoń- 
ca, nazywa się pospolicie gwiazdą wieczorną. Obserwując 
go przez wiele następnych nocy postrzeżemy łatwo, że je- 
go odległość od słońca, czyli kąt zawarty między dwiema 
linijami od obserwatora do planety i słońca wiedzionemi, 
zwany pospolicie elongacyą (elongation), albo oddaleniem 
się planety od słońca, ciągle się odmienia. Postrzegamy 
go nayczęściey ku zachodowi zaraz po zachodzie słońca, 
naówczas średnica pozorna planety, mierzona przez mikro- 
metr, jest bardzo mała, oświecona jak xiężyc w kilka dni 
po pełni. Planeta w ciągu dni następnych coraz się da- 
lóy odsuwa od słońca ku wschodowi, tarcza jego pozor- 
ną staje się większą, chociaż część oświecona nieco ma- 
leje, mareszcie doszedłszy do 45? odległości od słońca, 
znowu się do niego wraca, tarcza pozorna dalćy rośnie, aż 
nareszcie przychodzi do słońca i gaśnie w jego promie- 
niach, albo się pokazuje w postaci czarnćy plamy, prze- - 
biegającóy tarczę słońca od wschodu na zachód; wielkość 
wtenczas tarczy pozornćy jest naywiększa, co pokazuje, że 
planeta jest w naymnieyszey od ziemi odległości. Odtąd 
już niewidać więcćy gwiazdy wieczorney; ale zwróciw- 
szy uwagę na niebo przed wschodem słońca postrzeżemy, 
Że tenże sam planeta wciąż oddalając się od słońca, co- 
raz dalóy ku zachodowi idzie, tarcza jego pozorna maleje, 
ale skrawek oswiecony, którego rogi obrócone są zawsze 
ku stronie przeciwnóy słońcu, bardziey rośnie. Planeta 
dochodzi znowu naywiększey swojćy od słońca odległości 
ku zachodowi, która jest taż sama eo i ku wschodowi, to 
jest 459, odmienia swóy kierunek iznowu powraca do słoń- 
ca, ale tarcza jego coraz staje się mnieyszą; a część oświe- 
cona coraz rośnie, tak, Że nareszcie dochodzi do słońca i 
albo się zań kryje, albo pokazuje nam tarczę zupełnie 
oświeconą, ale bardzo małą; eo dowodzi że się wtenczas 
znayduje w naywiększćy od ziemi odległości.  Potóćm pla- 
neta staje się znowu gwiazdą wieczorną, i znowu wszyst- 
kie fenomena, tak jakeśmy opisali, tąż samą odbywają się 
koleją. 


222 POCZĄTKI ASTRONOMII 


LXX. Fenomena w biegach obserwowanych FF enusa, tłumaczą się 
przypuszczając źe planeta krąży wkoło słońca, i że droga 
jego zajęta jest drogą ziemską. Ztączenie wyźsze i niższe: 


Fenomena te oczywiście nam pokazują że Wenus, tak 
jak i ziemia, opisuje pewną drogę około słońca, i że ta 
droga objęta jest drogą ziemi; w.przeciwnym bowiem ra- 
zie zdarzyćby się powinno, że ziemia znalazłaby się mię- 
dzy planetą a słońcem, i planeta naówczas byłby w prze- 
ciwległości, co się nigdy nietrafia. Przypuszczenie to bar- 
dzo dobrze tłumaczy różne fenomena, wynikające z różne- 
go położenia tego planety i ziemi względem słońca. Wy- 
stawmy sobie na (fig. 48) słońce w punkcie Ś, i drogę WWe- 
nusa FYDN.P; niech € wyraża punkt ziemi, z którego ob- 
serwujemy, a który uważamy, dla prostszego tłumaczenia, ja- 
ko znaydujący się z całóm kołem „4BC, wyobrażającćm ró- 
wnika, na teyźe samćy płaszczyznie co i droga Wenusa. 
Widzimy naprzód, że kiedy WWenus znayduje się w pun- 
kcie ZW, to jest w złączeniu niźszóm (ceonjonction inferi- 
_eure), tarcza jego jest wtenczas naywiększa, ale ponie- 
waż strona widziana z punktu C jest zupełnie przeciwna 
stronie oświeconćy , tarcza WWenusa jest albo niewidzial- 
na, albo w postaci plamy czarnćy znayduje się na tarczy 
słońca, tak właśnie jak się w podobnych zdarzeniach znay- 
duje xiężyc ziemski. W punkcie /7, czyli w złączeniu 
wyźszóm (conjonction supórieure) tarcza WWenusą jest mniey- 
sza ale oświecona tak jak xiężye w pełni. Wreszcie tar- 
cza ta jest w połowie tylko oświecona w punktach Pi 
D, gdzie linija widzenia z promieniem wodzącym formuje 
kąt prosty. Odmiany więc światła i wielkości pozornćy 
Wenusa, łatwo się tłamaczą przypuszczając, że jego droga 
kołowa lub do nićy zbliżona, zajęta jest w drodze ziem- 
skiey. / równą prostotą poymują się inne fenomena w bie- 
gu tego planety dostrzegane. 

Niech CS/V wyraża poziom mieysca C, pod który słoń- 
ce zachodzi, planeta widziany będzie w punkcie np. g 
w tenczas zowią go zorzą wieczorną, w dni kilka plane- 
ta posunie się ku h i D, powiększając ciągle kąt odległo- 
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ści swojćy od słońca i kierując się od zachodu na wschód; 
od punktu D planeta zaczyna zbliżać się do słońca i od- 
niesiony do gwiazd stałych ma bieg wsteczny, to jest od 
wschodu na zachód. Bieg ten trwa ciągle aż do punktu 
P, odkąd planeta zaczyna się oddalać od gwiazd stałych 
ku zachodowi i ma bieg postępujący. Planeta znaydują- 
cy się na drodze od /V do 7V, poprzedzając ciągle wschód 
i zachód słońca, nie może bydź widziany tylko zrana, i 
wtenczas właśnie nazywają go gwiazdą albo zorzą ran- 
ną. W puuktach P i D planeta odmienia swóy kierunek 
między gwiazdami stałemi i przez czas niejaki zdaje się 
bydź nierachomym (stationaire), to jest tym samym odpo- 
wiadać gwiazdom. 

Uważalismy dotąd ziemię jako zostającą w spoczynku, 
gdy w rzeczy samćy ziemia, jak wiemy, ma bieg swóy wła- 
sny od zachodu na wschód, bieg, który jest powolnieyszy 
niżeli bieg Wenusa; stąd więc wynika, że biegi planety 
pozorne, będą wypadkiem kombinacyi biegu jego własne- 
go ibiegu ziemi. Punkta 77 i /V pozostaną zawsze pun- 
ktami, gdzie planeta ma bieg kierunkowy i wsteczny, ale na- 
przód trwałość tego biegu nie będzie taź sama, powtóre pun- 
kta stanowisk nie przypadną w punktach D) i-P, gdzie pro- 
mień widzenia jest styczną do drogi planety, ale nieda!e- 
ko tych punktów w mieyscu, gdzie łuk mm, ©' ociaż wię- 
kszy od łuku m'n', w biegu rocznym w tymże samym cza- 
sie przez ziemię ubieżonego, dla swćy jednak pochyłości 
rzucony na drogę ziemi, staje się równym łukowi mw, 
tak że dwie linije mm, i nn w dwóch dniach następnych, 
prowadzone z ziemi do planety są równoległe i temuż sa- 
memu punktowi nieba odpowiadają. 


LXXI. Obserwacye Merkuryusza i innych planet. Bieg planet 
wyższych wróżnych kierunkach dowodzi biegu ziemi, i przez 
ten bieg łatwo się tłumaczy. Mieysca śsrodo-ziemne i środo- 
słoneczne planety. 


Merkuryusz, podobne jak VVenus, w biegu swoim koło 
słońca okaznje fenomena, które tymże samym tłumaczą się 
sposobem. (ba te planety, nazywają się planety niższe, 








t 
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(planctes infór ieures) dla tego, że są bliższe słońca niż zie- 
mia, inne wszystkie, jako to: Mars, Ceres, Pallas , Juno, 
Westa, Jowisz, Saturn, Uranus, zowią się planety wyż" 
sze (planćtes supćrieures), gdyż ich drogi ohbeymują w so- 
bie drogę ziemską. (o łatwo widzieć można uważając, Że 
wszystkie te planety przychodzą równie do złączeń jak i 
do przeciwległości, a nie znaydują się nigdy w złączeniu 
niższćm jak Merkuryusz i Wenus. Gdyby ziemia była 
w spoczynku wszystkie planety wyższe, czyto je uważamy 
jako krążące wkoło słońca, czy wkoło ziemi, miałyby 
ząwsze bieg w jednę tylko stronę, zzp. od zachodu na wschód, 
gdy tym czasem obserwacye nas uczą, że bieg planet wyż- 
szych, kierunkowy jest w złączeniach, a wsteczny w prze- 
ciwległościach, i nareszcie w pewnych punktach drogi od- 
niesiony do gwiazd stałych, planeta zdaje się bydź nieru- 
chomym. 
Bieg ziemi kombinowany z biegiem planety fenomena 
te bez żadnćy tłumaczy trudności. I tak niech adcde (fig. 49) 
wyobraża drogę ziemską, fghk drogę planety wyższego 
. biegącego ruchem powolnieyszym, aniżeli ziemia tak, że 
łuki gf, hk etc. mnieysze są od łuków ab, de, ete., przez 
ziemię w tymże samym czasie opisanych. Dla pochyłości 
jednak łuku aó do g/, planeta uważany z punktów aiż, 
widziany będzie po linijach rozchodzących się aff_ i bgg' 
a przeto bieg jego między gwiazdami stałemi będzie kie- 
runkowy od /' dog. Lecz kiedy planeta znayduje się 
blizko przeciwległości i opisuję łuk mp. hk, w czasie kie- 
dy ziemia opisuje.łuk ed, naówczas z punktu d uważany 
planeta, wydaje się w punkcie k, uważany zaś z punktu. 
e pokazuje się w mieyscu 4, tak, że chociaż istotnie prze- 
bieżony łuk hk przez planetę, jest zawsze w jednę stronę, 
to jest od zachodu na wschód, odniesiony jednak bieg pla- 
nety do gwiazd stałych, zdaje się bydź w stronę przeciw- 
ną, tojest od wschodu na zachód. Oczówista więc jest 
rzecz, że dla biegu ziemi w przeciwległościach, bieg pla- 
net uważany z ziemi musi bydź wsteczny; bieg ten zawsze 
jest kierankowy w złączeniach, a w pewnćy od tych punktów 
odległości, bieg planety uważany z ziemi jest nieznaczny: 





| 
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Z tego cośmy dotąd widzieli, nie tylko się potwierdza 
bieg ziemi około słońca, ale nadto wielkie jest podobień- 
stwo do prawdy, że planety wszystkie, są to ciała podda- 
ne sile słonecznćy, i mocą tćy siły opisywać powinny wko- 


ło tego spólnego ogniska linije krzywe, znaydujące się na 


jednćy płaszczyźnie przez środek słońca przechodzącćóy. 
Dla wyświecenia lepićy tóy prawdy i dla oznaęzenia fi- 
gury dróg planet, ich położenia, i mieysca planet na tych 
drogach, weydźmy w ściśleyszy rozbiór jawiących się fe- 
nomenów, i z ich obserwacyy staraymy się otrzymać sposo- 
by wyrachowania na kaźdy moment mieysca planety tak, 
jak się nam to udało zrobić ze słońcem i xiężycem. 
Ale między sposobami poymowania i rachowania bie- 
gów planety i słońca, ta ważna zachódzi różnica, że w 0- 
statnim przypadku mogliśmy robić ohserwacye z punktu, 
okoła którego słońce zdaje się krążyć, w biegu zaś pla- 
nety około słońca, obserwacye nasze nie mogą już bydź 
robione z ogniska drogi planety, i stad właśnie wypadają 
rozmaite zawikłania w biegu planet, który uważany ze słoń- 
cą jest zawsze kierunkowym, uważamy zaś z ziemi bieg 
ten nie może bydź zawsze w tym samym kierunku. Żeby 
więc bieg ten widzieć we właściwćy jemu prostocie, na- 


leży z obserwacyy robionych z ziemi, wyciągnąć położenie, 


a stąd bieg planety, jakiby się nam okazał, gdybyśmy go 
ze słońca uważać mogłi. Położenie planety odniesione do 
środka słońca nazywa się położeniem środo-stonecznćm 
(lieu hćliocentrique); położenie to uważane ze środka zie- 
mi zowie się położeniem środo-ziemnóm (lieu góocentrique). 
Idzie więc oto, jak mając położenie środo-ziemr:e planety, 
wynaleśdź jego położenie środo-słoneczne. Na rozwiąza- 
nie tego zagadnienia słażą nam wprawdzie zrównania po- 
dane w przystosowaniu Tr. kul. $ 52, ale do rozwiązania 
tych zrównań, oprócz położenia środo-ziemnego planety, 
to jest jego długości i szerokości wyciągnionóy z-obserwa- 
cyi, znać nadto potrzeba odległość planety od słońca i rzut 
tćy odległości na płaszczyznę ekliptyki, ilości których je- 
szcze nie znamy. Formuły te w teraźnieyszym stanie Astro- 
nomii, gdzie teorya planet jest dobrze znajoma, używają się 
| 29 
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dla wynalezienia małych błędów tablic z porównania mieyse 
obserwowanych z rachowanemi; i wtenczas odległość pla- 
nety od słońca i długość jóy rzutu na ekliptyce, dane są 
przez tablice planety. Ale jakimże sposobem przyydzie- 
my do ułożenia tablic planety, czyli do wynalezienia 
pierwiastków jego biegu? Nad tóm się nam teraz zasta- 
nowić wypada. 


LXXII. Sposoby wynalezienia położenia środostonecznego węzłów 
planety. Jak się dochodzi pochyłość drogi planety do ekliptyki. 


Elementa dające poznać położenie drogi planety są dwa: 
mieysce węzłów, to jest przecięcia się drogi planety z ekli- 
ptyką, i pochyłość tóy drogi do płaszczyzny ekliptyki. Ob- 
serwując planetę wtenczas, kiedy jego szćrokość środozie- 
mna jest zero, otrzymujemy oczówiście mieysce węzła wi- 
dziane z ziemi; linija węzłowa widziana z ziemi pokazać 
się nam musi pod rozmaitemi kątami, podług różnego zie- 
mi względem tćy linii położenia; i różnica w długości śro- 
doziemnćy węzłów nie będzie 180%. Jest jednak przypa- 
dek gdzie położenie węzła uważane z ziemi, jest to samo 
co widziane ze słońca, a towtenczas kiedy planeta przy- 
chodząc do węzła przychodzi razem do złączenia lub prze- 
ciwległości ze słońcem, mieysce węzła oznaczone naów- 
czas z ziemi, jest razem mieyscem środo-słonecznóm. Spo- 
sób ten oznaczenia położenia węzłów bardzo się dobrze 
udaje dla Merkuryusza i Wenusa, których obróty prędko 
się kończą, a przeto fenomena te nie są zbyt rzadkie. Ja- 
koż zdarza się, że Merkuryusz lub Wenus, przechodzą 
przez tarczę słońca, i wtenczas właśnie są w złączeniu i 
w węzle razem. Obserwacye powtarzane tego fenomenu 
dają dokładnie poznać położenie węzłów planet niższych. 
Porównywając z sobą położenie obu węzłów, i położenie 
węzła jednego w różnych czasach, wypada naprzód, że ró- 
Źnica w długości węzłów —=180?, a przeto, że linija wę- 
złowa przechodzi przez środek słońca; powtóre, że poło- 
żenie tych węzłów jest albo stateczne „, albo powolnym 
bardzo uległe odmianom. - 

Wyłożonego tu sposobu oznaczenia położenia węzłów 
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nie możemy użyć do planet wyższych, których biegi są da- 
leko powolnieysze, a stąd fenomena, na których obserwa- 
cyi ten się sposób zasadza daleko rzadsze. Następujący 
sposób jest ogólnieyszy: bo z równą korzyścią do wszystkich 
planet zastosowanym bydź może. Na fig. 5o ZE oznacza 
liniją punktów równonocnych, 7? mieysce planety w cza- 
sie kiedy znayduje się na ekliptyce a zatóm w węzle, 
PSN jest linija węzłowa przechądząca przez słońce S. Ob- 
serwacya daje nam kąt PZ£—=/Z, to jest długość środo-zie- 
mną planety, i kąt SZE czyli długość słońca, Nadto li- 
nija ZS=R wyrażająca odległość słońca od ziemi, -znana 
jest z tablic słońca, w tróykącie więc PZS czyniąc PS$=r, 


będzie A * 
WSL. Oo kd 
R wst(N— 2) 
R.wst.O 


= MEGO N7 


W tóm zrównaniu kąt O jest różnicą między długością 
' środo-ziemną planety i długością słońca =Z—SZN. Nie- 
znanemi więc ilościami są r i ZW. Qzekaymy aż planeta 
ukończywszy swóy obrót, powróci znowu do tegoż same- 
go węzła; postępując wtenczas podobnym sposobem, otrzy- 
mamy drugie zrównanie 


s R' wst.O' (2) 
" wst.(N=L) ś 


gdzie ilości Zł, O, i £' znane są z obserwacyi i z tablic 
słońca, ilości zaś r i ZV są też same co w zrów. (1), gdyż 
naprzód planeta znayduje się znowu w tymże samym wę- 
zle, a zatćm w tym samym punkcie swojćy drogi, iw tćy 
samćy przeto odległości od słońca; powtóre, długość wę- 
zła IN w czasie jednego obrotu planety można uważać za 
nieodmienną. Zrównania więc (1) i (2) nie tylko dają nam 
poznać długość węzła, ale jeszcze dają nam element bar- 
dzo ważny, to jest odległość planety od słońca. 

Mając oznaczone położenie węzłów planety, pochyłość 
jego drogi dochodzi się tym sposobem. Obserwuymy pla- 


h 


= 
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netę wtenczas, kiedy długość słońca jest taż sama co dłu- 
gość węzła. Na fig. 51 ZSZY wyraża liniją węzłów prze” 
chodzącą przez ziemię Z i słońce S, y =PZ/MH jest sze” 
rokością środo-ziemną planety będącego w punkcie 7; 
kąt PKM=I wyraża pochyłość płaszczyzny ZKM czyli 
„ekliptyki do płaszczyzny ZKP czyli drogi planety. 


e 0 
MK 


PM=ZM.styy, MK=ZM. ws. KZM=ZM wst. O 


sty / 





Ponieważ ilości y i O łatwo się otrzymują przez obser- 
wacyą, wartość więc na / może bydź tym sposobem wy- 
naleziona. Powtarzając podobne obserwacye t rachunki, 
wartość ha / wypada prawie ta sama; co naprzód poka- 
zuje, że droga planety jest istotnie płaszczyzną przecho- 
dzącą przez środek słońca, powtóre, że odmiany pochyło- 
ści drogi planety do ekliptyki, ałbo są żadne albo bar- 
dzo powolne. 


0, LXXIIL Wynaleśdź czas obrotu peryodycznego planety. Z obser- 
wacyi złączeń lub przeciwległości otrzymać można bieg hą- 
towy planety w długości; nadto wywodzą się zrównania przez 
które mając znane położenie płaszczyzny drogi planety wzglę- 
dem ekliptyki, otrzymuje się szerokość środo-słoneczna płane- 
ty, promień wodzący i środo-słoneczna odległość planety- od 
węzła. 





Dla wynalezienia obrotu gwiazdowego, obserwuymy dwa 
) następujące po sobie przeyścia planety przez tenże sam wę- 
|» zeł, a czas upłyniony między obserwacyami będzie obro- 
j tem gwiazdowym. W tym rachunku potrzeba mieć wzgląd 
na odmianę położenia węzłów jeśli ta jest znaczna; odmia- 
nę zaś tę dają obserwacye położenia węzłów wyżey wy- 
łożone i porównane z sobą po upłynieniu znacznego czasu. 
Dla otrzymania obrotu średniego planety około słońca, po- 
trzeba także użyć obserwacyy przeyścia przez węzeł od- 


- 
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ległych od siebie przeciągiem czasu zaymującym znaczną 
liczbę obrotów , a tym sposobem odmiany przypadkowe 
biegu średniego planety, zależące od działania innych pla- 
net, i błędy obserwącyi, niszczą się po większey części, a 
błąd pozostały rozdzielony przez liczbę upłynionych obro- 
tów, tym mniey wpłynie na wartość obrotu średniego, im 
liczba dzieląca będzie większą. 

Żeby poznać bieg planety w rozmaitych punktach je- 
go drogi, obserwuymy go wtenczas kiedy się znayduje w złą- 
czeniu lub przeciwległości. Rachunek tych óbserwacyy 
oprócz biegu kątowego planety na jego drodze, da nam 
jeszcze położenie planety odniesione do słońca, to jest dłu- 
gość jego i szerokość środo-słoneczną, i wielkość promie- 
nia wodzącego. I tak na (fig. 52). Niech płaszezyzna ZP/M 
wyraża płaszczyznę łączną, na którćy się znayduje planeta 
P; SCW jest linija węzłowa przechodząca przez słońce $. 
Kąt PCM=lI, wyraża pochyłosć drogi planety do ekli- 
ptyki. Długość środo-ziemna planety Soy w tym przy- 
padku jest taż sama co środo-słoneczna, 


I-PM_MS.styp _ styp 
SJ=GM  MóSmstó  wst.0 


styp=sty /.wst.0.....(1). c, 
W troykącie ZS?” 


PZEZ. ZS 
wsty — wstZZPŚ 
__ ZŚwsty <Ź R.wsty_ 
ES SZJ: ZEWN) 27 
gdzie r znaczy odległość planety od słońca, A odległość 
ziemi od słońca. -<28 
Wynaydźmy teraz odległość planety od węzła wziętą 
na drodze planety. 


PC=P$Swst0' 
CMH= MS wst O. 
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CM MSwsto 
PG= Dwa 11 


dost [=dostp—_y- +++ Wst. OZZE iE. 1... (3). 


Mając znaną przez wyżćy wyłożone sposoby długość wę” 
złów i pochyłość drogi planety do ekliptyki; tudzież dłu- 
gość środo-słoneczną planety, daną przez obserwacyą, po” 
trafimy rozwiązać trzy teraz wywiedzione zrównania, z któ- 
"rych (1) daje nam śzerokość środo-słoneczną P, albowiem 
kąt O jest znany jako wyrażający różnicę między długo- 
ścią środo-słoneczną węzła i planety. Zrównanie (2) daje 
odległość planety od słońca. Zrównanie (5) słaży do zna- 
lezienia odległości środosłonecznóy planety od węzła. Po- 
łożenie tedy planety względem słońca jest doskonale ozna” 
czone, mamy bowiem położenie płaszczyzny znane, i na 
nióy wiadome położenie promienia wodzącego względem 
linii stałóy, i długość tegoź promienia. .Powtarzane.obser- 
wacye i rachunki tego rodzaju, dadzą nam poznać bieg ką- 
towy planety w rozmaitych punktach jego drogi, skąd za- 
raz wnieść można, że droga planet około słońca, nie jest 
kołową, bieg ten bowiem nie jest jednostayny. 


LXXIV. Mając znane położenie płaszćzyzny drogi planety wy” 
naleśdź jego położenie środostoneczne z obserwacyi długości 
i szerokości środożiemnóy planety w jakićmkolwiek jego po- 
Żożeniu. 


Dla wynalezienia położenia środosłonecznego planety, 
niekonieczną jest rzeczą wybierać obserwacye złączeń i 
przeciwległości. WW jakićmkolwiek bądź półożeniu plane- 
ty obserwacya jego długości i szerokości środoziemnćy, przy 
znanćm już położeniu płaszczyzny drogi planety, wystarcza 
na Oznaczenie jego położenia środosłonecznego, to jest dłu- 
gości 1 szerokości środosłonecznćy , nadto promienia wo- 
dzącego i odległości planety od węzła. 

Wyobraźmy sobie (fig. 53) przez środek ziemi trzy osi 
prostokątne z których oś X równoległa jest do linii wę” 
złowćy S$2, oś Y leży na płaszczyznie ekliptyki piono- 
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wo do osi X, a oś Z pionowa do obu. WWspółuszyko- 
wane słońca są: 


AT=X=Rdost«, AS= Ff =Avwste. 


Kąt « jest ilością znaną, jako różnica między długością 
słońca i długością środosłoneczną węzła. WWspółuszyko- 
wane prostokątne planety odniesione do tychże samych 
Osi są: 


A T=x=d.dost0, 4 M=y=d.wst0, PM=z=d.styy 


gdzie d oznacza liniją 77M, to jest rzut odległości planety 
od ziemi czyli linii 77 na płaszczyznę ekliptyki, O jest 
to różnica między długością planety a długością węzła; 
y=P1M= szerokości środoziemnćy planety. 

Kładąc w wyrażeniach na z, y, z 


d=TPdosty=Ddosty 
otrzymujemy : 
z—=Ddosty dostO, y=Ddostywst0, z=Dwsty. 


Nazwiymy współuszykowane planety odniesione do środka 
słońca, równoległe do osi r, y, z, przez z, y' z. 


T=x1r—M, J=y=F, =, 


Żeby mieć położenie środosłoneczne planety, dosyć jest 
wynaleśdź ilości x, y, z. Kładąc za a,y, z, X, FT, ich 
wyrażenie wypada: 

| a = Ddosty dost 0 — R dosta 


ŚĘ, Ddosty wst O —fiwsta 
=D wsty. 


W tych zrównaniach mamy wszystko znane oprócz ilości 
.D, «,y', z, potrzeba więc czwartego jeszcze zrównania, 
żeby je oznaczyć. Użyjemy do tego zrównania, które wy- 
raża pochyłość drogi planety do ekliptyki przez współu- 
szykowane z, y'. W tróykącie bowiem PMH 28. 

MP 


z 
BM o y 14 
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w tóm zrównaniu kładąc wyżćy znalezione wartości 24 
y iz otrzymamy 


Dwsty 


DidoszwGóS it wina 0 


R wstasty I 
— dosty wst. O sty / —wst.y 


Podstawując tę wartość w wyrażenie na z, y, z” otrzy” 
mamy ich wartość w ilościach zupełnie znajomych. War- 
tość na r, odległość planety od słońca, łatwo się otrzymu- 
je przez zrównanie 


rzy fe” -++y” +2") 
=v(D*+ R — 2DRdostydost(0— x) 
Co się tycze odległości planety od węzła czyli kata PSB=O 
otrzymamy go, uważając, że w troykącie PSB 
z =rdost0, dost0'=— 


Wreszcie długość i szerokość środosłoneczna wynayduje 
się tym sposobem 


sty MS.B — I 
c 


Długość środosłon. = JMSB —- N 


wyrażając przez /V długość węzła. Na znalezienie szero- 
kości środosłonecznćy użyjemy ktoregokolwiek ze trzech 
następujących zrównań: 


Pp M z ka z! z | zj Vaz” ky” 
styp=—$ = MS yariy* wstp=—-» dostp sprmet 


Linija 7478 czyli rzut na ekliptykę odległości planety od 
słońca zowie się odległością skrócońą (distance accourcie). 
Tym tedy sposobem możemy przyyść z obserwacyy z zie- 
mi robionych do oznaczenia położenia rzetelnego planety 


odniesionego do środka słońca. W troykącie Z4S7' kąt 
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T nazywa się kątóm w ziemi (elongation), jest to różnica, 
między długością środoziemną planety i słońca. Kąt 8 
jest to kąt w słońcu (commutation), i wyraża różnicę w dła- 
gości środosłonecznćy planety i ziemi. Nareszcie kąt M 
zowie się parallacą roczną albo parallazą drogi ziem- 
skićóy, równy jest 180— 77—S. | 


LXXV. Jak mając trzy położenia środosłoneczne planety, ozna- 
czyć 'oś wielką ellipsy; położenie punktu przysłonecznego, i mi- 
mośród. Prawatbiegu planet. Nowy dowód, że ziemia jest 
także planetą wkoło słońca krążącym. 


Przypuściwszy, że droga planety jest ellipsą, którćy 
ognisko jedno zaymuje słońce, dosyć jest mieć trzy pun- 
kta znajome na nićy, aby ją zupełnie co do wielkości, fi- 
gury, i eo do położenia oznaczyć. W zrównaniu bowiem 
na ellipsę odniesionćm do ogniska mamy trzy nieznane, 
to jest oś wielką, jóy położenie i mimośród, i właśnie ty- 
leż będziemy mieć zrównań. I tak daymy, że mamy trzy 
punkta P, P', P" znane (fig. 54), to jest znane ich oedle- 
głości od słońca r, r”, r”, i długości planety, to jest kąty 
jakie promienie wodzące robią z liniją węzłową S/7, kąt 
PSB=v, PSB=v+cx, PSE =v--y- . 


= a(1—e) «++. (1) 


Pr —— nm . 
"'1-+edostv 


„donic? RIM 


n=zpodostwa) | © 


„... (5) 


: a(1—2/) 


"R 1 +-edost(0 7) 





W tych trzech zrównaniach nieznanemi są a, e, v, kąty 
bowiem © i y wyrażają różnice znanych odległości plane- 
ty od węzła. Porównywając zrównanie (1)2 (2) i z (3) 
otrzymujemy: 


r re dostv= r +r'edost(v-+-2) 
r+redostv==r"-7r'edost(7 7) 


30 
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Stąd kaj z PSZENNA i 
1 z r doste— r dost(v+-2) 
"—r | 


— prdosty—/ dost(v+/) 


Porównywając dwa ostatnie zrównania z sobą, i czyniąć , 
dla skrócenia r—r=28, r"—r=C, wypada: 


Brdostv— Br" dost (v+4-y)= Cr dostv— Cr" dost (v + z) 


rozwijając dost(v-j-y) i dost(v+-x), i dzieląc przez dostw; 
będzie " i 


Br—Cr=Br'dosty—Br'wstystyv— Ćr' dostrCr'wstzstyv 


| ery r(3—C)—(Br" dosty — Cr dosta) 
rę Ur' wstz — Br" wsty 

7 tego wyrażenia, gdzie wszystko jest znane, otrzymuje się 
wartość kąta v=PSB, a stąd JVSB=v—PSW. Zapo- 
mocą zrównania sty WB — sty/7/SB dost/ (zr. e. tr. kul.) 
otrzymujemy rzut kąta 7”/SB na ekliptykę, czyli różnicę 
w długości między węzłem a punktem przysłonecznym 5; 
którą odciągając od znajomóy długości węzła JYSE, wy- 
pada wartość na długość punktu przysłonecznego czyli 
kąt BSE. Na wynalezienie mimośrodu użyć można któ- 
regokolwiek ze zrównań (4) kładąc w nich za v znalezio- 
ną wartość. Nareszcie zrównanie (1) (2) lub (3) da war- 
tość na połowę osi większey, kiedy w nich e iv będą 
już oznaczone. 

Podług znajomych tym sposobem elementów drogi pla- 
nety, układają się tablice planet zupełnie tym sposobem 
jakeśmy ułożyli tablice słońca. Rachując z nich mieysce 
planety na czas pewny i porównywając je z obserwacya- 
mi, otrzymujemy wypadki, które zupełnie się prawie zga- 
dzają, co dówodzi, że planety w biegach swoich tymże 
samym co ziemia podlegają prawom, to jest opisują elli- 
psy» których ogniskiem wspólnćm jest słońce; i że wycin- 
ki elliptyczne są proporcyonalne czasom na ich przebie* 
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żenie strawionym; bo właśnie na tych prawach zasadzają 
się tablice planet. 

Nadto porównywając odległości średnie planet od słoń- 
©a z czasami peryodycznemi, odkryjemy łatwo trzecie od 
Keplera podane prawo, Że kwadraty z czasów peryodycz- 
nych są w stosunku sześcianów ze średnich odległości pla- 
net od słońca. Jakże moeno dowodzi biegu ziemi po- 
strzeżenie, żę się w tym biegu prawo Keplera doskonale 
zachowuje! Zapomocą sposobów wyżćy podanych możemy 
znaleśdź obrót peryodyczny 7" jakiego planety, i odle- 
głość jego od ziemi a, wyrażoną w częściach odległości 
ziemi od słońca wziętey za jedność; nazwiymy przez 7' 
obrot peryodyczny ziemi,i szukaymy jego trwałości przez 
prawo Keplera, | 

8-3 
4% = 


'5 


a £ 
T= TV, —3659,25 


Otzymamy wypadek zupełnie zgadzający się z obserwa- 
cyami, co dowodzi, że ziemia tymże samym co wszystkie 
planety ulega prawom, a zatćm, że jest także wkoło słoń- 
ca krążącym planetą. 

Przyjąwszy trzecie prawo Keplera za pewne, z wielką 
dokładnością 0znaczyć można odległość średnią planety 
od słońca, w częściach odległości słońca od ziemi; dosyć 
bowiem do tego obserwować czas peryodyczny planety i 
porównać go z czasem peryodycznym ziemi. l tak wyraź- 
my te czasy przez 7' i 7; odległości zaś planety i zie- 
mi od słońca przez a' i a; podług prawa Keplera 

ka" 


owe A aa 
v 


a: 
a-SĄ (5 a' ) 


Mając tym sposobem wartość na oś większą ellipsy pla- 
nety, dosyćchy było mieć dwa tylko zrównania (1) i (2) 
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w którychby r, r,i z były znane, - 8 oznaczenia dwóch 
nieznanych e iv. » 


LXXVI. Drugi sposób wynalezienia mimośrodu i położenia pun* 
ktu przysłoneczneg go, z wiadomćy odległości średnicy od słoń” 
ca i zobserwacyi w przeyściach planety przez węzły, 


Mając znaną odległość średnią planety od słońca z ob- 
serwacyi biegu jego peryodycznego, można mimośród i po- 
łożenie punktu przysłonecznego bardzo prostym rachun- 
kiem wyciągnąć z dwóch obserwacyy planety, przechodzą 
cego przez jeden węzeł 7Y/, i z dwóch drugich robionych 
wtenczas, kiedy się planeta znayduje w drugim węzle, to 
jest w punkcie 7F”. Za pomocą rachunku pod $ 72 wyło- 
żonego, łatwo się z tych obserwacyy wyciągają promienie 
wodzące r i r', pozostają więc dwie ilości nieznane, na co 
mamy tyleż zrównań. 


a(1—e): 
dz 1 +e dost //SB 
ja a(1—e') 


1—edost// SB 


Kładniemy dostawę tegoż samego kąta w obserwacyi dru- 
" giey, gdyż uważając położenie węzłów za nieodmienne 
w przeciągu między dwiema obserwacyami, promień wo- 
dzący w tym czasie ubiegł 180*. 

1 +edost FSB =—=* 


— 


1 —edost WSB= A) 


r 
2rr =r'a(1—e')+-ra(1 —e') 
=ar --ar—e'a (r +r) 
»_a(r+ += r)— 2rr +++. (a) 


a(rer) 
dost WSB: ZEE ++ « (8) 
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Zrównania « i £ dają nam mimośrod i kąt 77/SB, z któ- 
rego, podług sposobu w $ poprzedzającym danego, wycią- 
5a się kąt dający położenie punktu przysłonecznego. 

Wyłożone wyżćy sposoby służą bardzo dobrze do wy- 
halezienia pierwiastków biegu tych tylko planet, które 
już oddawna są znane, wszystkie bowiem te sposoby za= 
sadzają się na znajomości położenia płaszczyzny drogi pla- 
nety, do czego mieć potrzeba obserwacye w dwóch przey- 
ściach planety przez tenże sam węzeł. Dla użycia więc 
tych sposobów do oznaczenia drogi jakiego nowo-odkryte- 
50 planety, potrzebaby czekać aż przy naymniey jeden obrot 
Około słońca ukończy. I tak Uranus byłby jeszcze gwia- 
zdą nieznaną , gdyby Astronomowie innych na oznacze- 
hie biegu planet nie mieli sposobów. Za pemocą trzech 
obserwacyy środoziemnych, w jakićmkolwiek planety po- 
ożeniu, można przez przybliżenie oznaczyć wszystkie 
Pierwiastki biegu tego planety. 7 pomiędzy kilku na to 
sposobów, można użyć sposobu podanego przez (tausa; ra- 
chunek ten jest nie co przydługi, znaydzie go czytelnik 
w dziele (ranssa, i w Astronomii Delambra (T. 11. k. 561). 

Obrót planety jest gwiazdowy, zwrotnikowy, synody- 
Czny, i anomalistyczny, podług tego, jak odnosimy planetę 
do gwiazdy, do punktów równonocnych, do słońca, lub do 
punktu pewnego na jego drodze. Obroty te jedne się z dru- 
gich wyciągają, tak jakeśmy to już uważali w xiężycu ($ 64.) 


>> 
ROZDZIAŁ XIIL 


Bieg wirowy słońca, xiężyca i planet. 


—— EJ ) NN 


LXXVII. Opisanie „ilo pokazujących się na słońcu; różne przy- 
puszczenia co do ich natury. 


Uważając, że słońce w każźdćm położeniu względem zie- 
mi pokazuje się w postaci tar czy okrągłey i świetney, wnieść 
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należy, że gwiazda ta przez się świecąca jest w rzeczy 
samóy figury okrągłey. Stopniowana odmiana światła w xię- 
Życu i innych planetach dowodzi, Że te ciała są także 
okrągłe, ale przez się ciemne tak jak ziemia nasza. Pil- 
nieyszę rozważanie - powierzchni słońca i planet posłużyć 
namańoże do odkrycia, azali te ciała tak jak ziemia obda- 
rzonę są biegiem wirowym, i do poznania tego biegu, jeżeli 
się w jakich planetach znayduje. Zaozojymy nasze bada- 
nia od słońca. 

Niekiedy dają się widzieć na słońcu czarne ŚW któ- 
re się pokazują od strony wschodniey, posuwają się potóćm 
ku brzegowi ząchodniemu , i albo do tego brzegu docho- 
dzą i tam się kryją, albo w ciągu swego biegu zmnieyszają 
się i nikną na tarczy słońca. Od czasu wy nalezienia lu- 
net obserwacye plam słonecznych stały się bardzo pospo- 
lite i posłużyły do wykazania i oznaczenia biegu wir owe- 
go słońca; obserwacye bowiem i rachunek pokazały. że 
drogi tych plam, są sobie równoległe , że ich rach jest 
jednostayny, Że nareszcie wszystkie Cai w biegu plam 
jawiące się, bardzo się dobrze tłumączyć dają przez bieg 
wirowy słońca wspólny biegowi tychże plam jako pun- 
któw do powićrzchni słońca statecznie przywiązanych, i na 
tćy powierzchni w ciągu biegu toż samo zawsze zaymują-. 
cych mieysce. 

Podług Herszela, massa słońca przez się ciemna oto- 
czona jest atmosferą napełnioną obłokami palącemi się, któ- 
re przechodząc w różnych kierunkach mogą się przypad- 
kiem rozeyść 1 tym sposobem odkryć nam i pokazać część 
bryły ciemnćy, zwłaszczą w mieyscu gdzie ta bryła wiel- 
kiemi nasterczona jest górami. Podług zaś Laplasa ogień 
palący samę massę słońca, przyczyną jest ogromnych wol- 
kanicznych wyziewów, gdzie płyny sprężyste wydzierając 
się z łona tego ciała, rozrywają massę słońca, i formują 
rozległe i głębokie przepaści, które się nam poż postacią 
plam czarnych pokazują. 

_ Mo się tycze zarzutu dla czego massa słońca chociaż po- 
Żerana ciągłym ogniem. nie znyuieysza się jednak, na to 
oprócz innych uwag, następującym rachunkowym odpo- 
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wiedzieć można sposobem. Przypuśćmy , Że przez ogień 
średnica słońca zmnieysza się co dzień o dwie stopy, zmniey- 
szenie się jóy roczne wynosić będzie 122 sążni. Rachu- 
jąc stąd proporcyonalną ilość na lat np. 6000, znayduje- 
my, że w tym przeciągu zmnieyszenie się średnicy słoń- 
ca, zawierającóy 1800 zaledwo dwie sekundy wynosić bę- 
dzie, Długiego więc bardzo potrzeba czasu, aby się nam 
postrzedz dało zmnieyszenie się słońca z ciągłego palenia 
się wynikające, jeżeli ten pożar rzeczywiście ma mieysce. 

Plamy obserwowane na słońeu były częstokroć tak wiel- 
kie, że cztćry albo pięć razy wielkość ziemi przewyż- 
szały, pospolicie otoczone są lekko świecącą materyą czar- 
ną, która często po rozproszeniu się plamy pozostaje jeszcze. 
- Oprócz plam ciemnych dają się czasami widzieć na słoń- 
cu punkta, od reszty tarczy słońca świetnieysze; fenomena 
biegu tych nowego rodzaju plam słonecznych są zupełnie 
też same, co plam ciemnych zwyczaynych. Plamy te nie- 
kiedy wielkiemi pokazują się gromadami, jak to w r. 1815, 
1816 i 1817 w obserwatoryum wileńskićm obserwowano, 
zdarza się znowu, że przez znaczną lat liczbę, Żadna się nie- 
ukaże. Nie zastanawiając się dłużćy nad naturą tego feno- 
menu, którego prawdziwa przyczyna nie jest znajoma, użyy- 
my go do oznaczenia biegu wirowćgo słońca w przypu- 
'szczeniu, zgadzającóm się ze wszystkiemi do tćy pory ro- 
bionemi obserwacyami, Że plamy mieysca swego na po- 
wićrzchni słońca nie odmieniają; a naprzód oznaczmy po- 
łożenie równika słonecznego , to jest pochyłość tćy pła- 
szczyzny do płaszczyzny ekliptyki, i mieysce gdzie się te 
płaszczyzny przecinają, czyli długość węzła. 


LXXYIII. Oznaczenie długości i szerokości środosłonecznćey pla-- 
my, a stąd wynalezienie pochytości równiha słonecznego do 
ekliptyki, długości węzła, i odległości plamy od równika sto. 
necznego. 


Z pomiędzy wielu sposobów podanych przez różnych 
Astronomów na oznaczenie położenia płaszczyzny równi- 
ka, nayprostszy i naybardziey analityczny jest sposób De- 
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lambra, do któregó wielka liczba obserwacyy wprowadzo- 
na bydź może, i który tutay wyłożymy. 

We wszystkich sposobach naypićrwszą jest rzeczą otrzy 
mać długości i szerokości plamy środosłoneczne , to jest 
widziane ze środka słońca: znaydziemy je następującym 
sposobem. 

Wyobraźmy sobie rzut kuli słonecznóćy , na kulę nie- 
bieską: niech C (fig. 55) wyraża środek słońca, ż plamę 
na jego powićrzchni, £C ekliptykę , ab koło równoległe 
do równika ŁR, Pr łuk koła zboczeń, Pt' łuk koła sze- 
rokosci. : : 

. Obserwnymy przeyście przez południk brzegów słońca 
a,ib, a stąd wyciągniony przechód środka słońca poró- 
wnaymy z przechodem plamy £, różnica w czasie tych 
przechodów rozmnożona przez 15; da nam różnicę wzno- 
szenia się prostego między środkiem słońca a plamą czyli 
kąt CPt, mnożąc ten kąt przez dostawę zboczenia słoń- 
ca otrzymujemy na kole równoległóm do równika łuk et. 
Go się tycze łuku żć czyli różnicy w zboczeniu, tę łatwo 
wyciągniemy, obserwując na południku wysokość brzegów 
słońca, i wyciągnioną stąd wysokość środka porównywa- 
jąc z wysokością obserwowaną plamy. Możemy jeszcze tę 
różnicę wznoszeń prostych i zboczeń słońca i plamy, otrzy- 
mać za pomocą machiny równikowćy , lub za pomocą lu- 
nety z mikrometrem kołowym, sposobami w swojćm miey- 
scu podanemi. 

W stroykącie Czt', który dla małości boków uważać mo- 
źna za prostokreślny mamy : 


[/ 


Ct 


C= dost.ż Ct 


a. TE 
sty.ż Ct = cy" 
Otrzymujemy tym sposobem kąt Z (fig. 56), pod którym wi- 
dzimy ż$ odległość plamy od środka słońca. Jeżeli zna- 
my odległość ziemi od słońca ZS, łatwo jest wynaleśdź 
kąt eS$C czyli łuk Ct, zawarty między plama ż£ a punktem 
C, gdzie linija prowadzona z ziemi do środka słońca prze” 
rzyna jego powierzchnią. Nazywając przez 0) połowę śre- 
dnicy pozornćy słońca, otrzymujemy : 
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S£=SK=SZwstSZK<=r.wst.D. 
St:wstZ=SZ:wst(S--Z); gdzie S=żSZ, Z=tZS 


; SZ wstZ wst Z 
wst(S-- Z)= "= 3: 


Ponieważ kąt Z znamy z obserwacyi, odciągając go więc 
Od wartości na (S$-+Z), otrzymujemy kąt S$, czyli łuk tC, 
widziany ze środka słonca. : 

Dla znalezienia łuków żż” i c potrzeba nam znać je- 
szezę kąt ŁCt”, przyydziemy do tego uważając, Że w troy- 
kącie ECM SE. 


dost (ZC= Lj= dosty w dosty ZCM 12.1. (zr. © Tr. kul.) i 
dosty ZCM = dost Zstyw ! 
POV<=ECM= go? —t GŁ 


dosty ECM =sty "Ci =dost.L sty» 
Ct —t Ct =tCt =q. 


Wyobraźmy sobie troykąt prostokątny Cz” na powićrzchni 
kulistóy słońca, w którym mamy znany kąt-9 i przeciw- 
prostokątną Ct, w częściach koła wielkiego na kuli słońca, 
rozwiązując go znachodzimy Ę | 


sty Ct" =sty Ct.dost9.... (zr. e Tr. k.) 
wstźć == wst Cź.wstę..., (zr. b Tr. k.) 


tt' = S, jest szerokością środosłoneczną plamy, Ct" jest ró- 
Żnicą w długości środosłonecznćy ziemi i plamy ż. Wy- 
obrażmy bowiem płaszczyznę ekliptyki przechodzącą przez 
środek słońca S i ziemi Z (fig. 57), na tćy płaszczyźnie 
znayduje się promień ZGS. Poprowadziwszy kóło szero” 
kości po kali słonecznćy, przechodzące przez plamę t, ko- 
ło to oznaczy naekliptyce rzut tóyże plamy, czyli punkt 2 
Widzimy więc, że łuk Ct” jako miara kąta ZSZ, jest ró- 
Źnicą w długości środosłoneczney między ziemią Z i plamą t. 


Długość ziemi = 5 =180?-+- Długość słońca = 180”-+-O- 
31 
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Stąd długość środosłoneczna plamy 


d=180+- O==(t. 


Zmak wyższy służy kiedy plama przeszła przez południk 
po przeyściu środka słońca, znak niższy, kiedy przeszła 
przed srodkiem słońca, jak 7:p. to wystawia (fig. 57) gdzie 


5=7MC, d=yMCt'. 


Tym sposobem możemy otrzymać tyle szerokości i długo- 
ści środosłonecznych plamy, ile mamy obserwacyy, użyy- 
my ich teraz do znalezienia pochyłości równika słoneczne- 
go do ekliptyki, mieysca węzłów, i czasu obrotu wirowe- 
go słońca. | 
Niech „4EP'P'BK (fig. 58) wystawia przecięcie kuli 
słonecznóy przez płaszczyznę pionową do ekliptyki i ró- 


wnika słonecznego, a zatćm przechodzącą przez bieguny 


tych kół P” i?”. JW oznacza węzeł górny równika słone- 

cznego, żt” zboczenie plamy od równika słonecznego —=3, 

w pochyłość ekliptyki do równika słonecznego =BJV£. 
W tróykącie /*P't mamy x 


dost.P't=dost.P"P'dostP'/--wstP"P'wstP'tdostP”P*'t...(zr.f un. Tr.k! | 


. 


wst 3 = dost w' wst $-t- wst w' dost S dost ?”?'£. 


dostP"P't=dost(go*++NP't=—wstNPt=—wstVt=—wst(d—N) 





nazywając przez /V długość węzła. w: ń 
_ wstł=dost« wst $— wstw dost S wst(d — /V) 
> — wstS — dostSwstdstyw dost/V +- dostSdostdstyw wstZY. 
Kładąc JD =2 , styw dost N=y, styw wst/V==Ż 
ostw 
będzie c©=A— By +-Cz....... (6) 


gdzie ©, y, z,-są ilości nieznane, „4, B, C są współczyn- 
niki wiadome, jako funkcye si d, te jest długości i sze- 
rokości środosłonecznych, które się sposobem wyżćy wyło- 
żonym rachować mogą. Nadto ponieważ ilości nieznane 
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©,y, z, są funkcyami zboczenia plamy, pochyłości eklipty- 
I do równika, i długości węzła, są to więc ilości stałe 
W różnych obserwacyach tćyże samćy plamy, a przynay- 
mniey w krótkim przeciągu czasu, w którym się obserwa- 
cye robią, za stateczne uważać je możemy. Dosyć więc 
mieć trzy obserwacye tćyże samóy plamy, aby otrzymać 
trzy zrównania pod kształtem (6), z których trzy niewia- 
dome z, y; z, a stąd 8, w i /V oznaczyć można. Zamiast 
trzech obserwacyy stołak użyć, i pospolicie się używa, zna- 
czna liczba obserwacyy, i z nich wyciągnionych zrównań, 
które są zrównaniami warunkowemi (ćquations de condi- 
tion) i którym elementa szukane zadosyć czynić powin- 
ny. Mając trzy ilości 2, y, z, do oznaczenia z wićlkiey li- 
czby zrównań warunkowych, póstępuje się tym sposobem. 
Zrównania wszystkie kombinują się z sobą dodając lub od- 
ciągając jedne od drugich, i przywodzą się do trzech tylko, 
z których kaźde jest saummą kilku pojedyńczych zrównań 
warunkowych. Kombinacyą tę zrównań tak robić należy, 
aby w każdćm zrównaniu współczynnik ilości niewiado- 
móy jednćy był naywiększy, a współczynniki innych, ile 
bydź może, naymnieysze: widoczna bowiem, że wyciągając 
z tego zrównania tę ilość, i dzieląc przez jćy współczyn- 
nika, błędy innych wyrazów, które na jćy wartość konie- 
cznie wpływają, tym bardzićy się zmnieyszą im ten współ- 
czynnik w porównaniu innych wyrazów będzie większy. 

Delambre wyciągnął z jedenastu zrównań danych przez 

tyleż obserwacyy trzy zrównania następne: 
g=—0,1121615--0,95619225. y—0,0270317. z.-....(1) 
©==— 0,450259 +-0,258450.- y--2,7535449. 2..1...(2) 
©=—0,107768 --0,716650. gy —0,02266t25,z..... (5) 
Z tych zrównań przez prostą eliminacyą otrzymują się 
wartości na r, 7, 2: Można postąpić następującym sposo- 
bem. Odciągniymy od zrównania (2) raz zrównanie (1), 
drugi raz zrównanie (5), otrzymamy dwa zrównania pod 
kształtem 


«a +- By |-yz=0o 
a +By yz = U | (a). 
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Dzieląc pićrwsze przez y drugie przez y, i odciągając 
pićrwsze od drugiego, z zaiknie, a zostanie zrównanie 


f(y)==0, skąd 


—|,0;001775 
JT G,o858g2% 


Kładąc tę wartość na y w zrównania (a) wypadnie; 
5 —=0,1207744t. | 


0,001775 


J =sty w dost N= - 0,0858924 


z=styw' wst //=0,12677444 


% = sty/V= sty(829.40) 


"077 "Wank zt e 
4 = dostŃ=" wsty *T0 +29) 


Otrzymaliśmy więc 8= 

» = Pochyłości ekliptyki do równika słoneczn. = 79.19. 
N= Długości węzła .. . « . ... azs ww wię , =820,45. 
Co się tycze zboczenia plamy 3, to możemy otrzymać, a]- 
bo z jednego ze zrównań (1), (2), (5), albo wyciągnąć je 


7 jedenastu zrównań warunkowych kładąc w nich za w, 7, z, 


* zy wst3 =: 
znalezione wartości, gdyż a= iTYaJ, takowych wartości 
SLw 





na 8 otrzymamy jedenaście, dzieląc przez tę liczbę summę 
tych wypadków, otrzymujemy zboczenie plamy od równika 
słonecznego. 

6==—57.26 południowe. 


LXXIX. 7Fynaleśdź czas obrotu wirowego słońca. Obrot syno- 
dyczny. JPynalesdź os mnicyszą ellipsy pod jaką się droga 
plamy pokazuje w różnych ziemi względem węzłów równika 
słonecznego położeniach. „ 


Dla znalezienia prędkości obrotu wirowego słońca, czyli 











ROZDZIAŁ XIII. 245 
czasu w jakim się on odbywa, dosyć jest wiedzieć jak się 
odmienia /Vż” to jest odległość plamy od węzła, uważana 
'ze środka słońca, i odniesiona do równika słonecznego, co 
nazwiymy wznoszeniem się prostćm środosłonecznćm plamy. 
Szukając wartości na ZY” w czasie dwóch obserwacyy 
znaydujemy właśnie ilość ruchu wirowego, odpowiadającą 
czasowi upłynionemu między dwiema obserwacyami; od- 
miana bowiem wznoszenia się prostęgo plamy, ezyli jćy 
odległości od węzła, zależąc zupełnie od biegu wirowego 
słońca, i idąc w tymże samym kierunku, jest doskonałą 
miarą tego biegu. 
| W troykącie 7”P't 


wst 7? : wst P'ź==wst 7” : wst7”ż 
Ww y 7 4. 
e. st/7” wst Pt 
wst 7 t 

„ dost /ZWz” dost zt” 
dost NP”'Ł” == Z" dóstto >= 
nazywając przez 24 wznoszenie się proste środosłoneczne 
plamy. | | 


— dost Nt" =dost „4 


dost S dost (d — 
PYAZDUC 
p" dosta 
na czas 7. a 
Podobnie na czas 7” otrzymamy zrównanie 
zad" "dost (d —/V 
Rd R ost $' dost ( i ), 

dost3 
Stąd ilość biegu wirowego, czyli odmiana wznoszenia się 
prostego środosłonecznego plamy w przeciągu czasu 7 — 7, 
wyrazi się przez „4 — 4, | 


A—A:T —T=$56o0:R 

560? (77 — 7) 
"MA 

Delambre rachując 4 i 4' na czas dwóch obserwacyy;, to 
jest piórwszóy i ostatnićy z jedenastu wyżćy wzmianko- 
wanych znalazł (*) 


Czas obrotu wirowego £= 


—>———— 





(+) Astron. Del. T. 111, k. 46. 
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i TYOB> 7. PPR y CPU NE. SRO PITERA 
ASG ŚNIEW CE 0-ajuakze b W MK SZA WE 
Bieg wirowy przez dni 10 ........ 1409.26 
5609.10 d 
i TTUT buk dł 6 


Obrot słońca około osi swojćy jest w tęż samię stronę c0 
i bieg pozorny około ziemi, to jest, od zachodu na wschód. 
Z wielkiey liczby obserwacyy innych Astronomów, czaś 
obrotu wirowego wypAa dłuższy, aniżeli tu wyciągniony; 
wynosi bowiem 259.5. Wszystkie te jednak wypadki 
wielkiey uległe są niepewności, z przyczyny małych nie- 
uchronnych błędów jakie się w czasie obserwacyi popeł- 
niają, a które w wypskach środosłonecznych wielokrot- 
nie się powiększają. Łuk bowiem słońca, który, widziany 
z jego środka wynosi stopni go”, widziany z ziemi zale- 
dwo się pod kątem 16 wydaje. Stąd błąd jednóy sekun- 
dy popełniony w obserwacyi z ziemi „giąGRie za sobą błąd 
559g razy większy, to jest wynoszący 5.59. Nie dziw więc, 
że wypadki z rozmaitych obserwacyy wyciągane, różnią się 
po większćy części od siebie. Dodaymy' jeszcze do tego, 
że kształt plamy nie jest statęczny , ale się owszem od- 
mienia; w ciągu więc obserwacyy nie zawsze tenże sam 
punkt plamy za jćy środek jest uważany. Wreszcie bydź 
może , że plamy same, które my za stateczne uważamy, 
mają swóy bieg właściwy po powierzchni słońca, różny 
dla różnych plam, iże ten bieg, dla powolności swojćy 
dotąd nie będąc jeszcze odkrytym, wpływa na wypadki, i 
powiększa ich między sobą różnice, wynikające z pić 
nieuchronnych obserwacyy. u 

Plama skończywszy swóy obrot około osi równika, nie 
powraca jeszcze do tego samego koła szerokośei, przecho- 
dzącego przez środek słońca i ziemi, a stąd nie powraca 
do tego samego położenia na tarczy słońca uważanego z zie” 
mi, ziemia bowiem w czasie obrotu plamy, ma bieg kie- 
runkowy w tę samę stronę co plama , to jest od zachodu 
na wschód. Powrót plamy do tegoż samego koła szero” 
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kości przechodzącego przez ziemię, zowie się obrotem sy- 
nodycznym, którego trwałość średnia łatwo się wyciąga ze 
znanego biegu peryodycznego i biegu ziemi. 

Niech B oznacza bieg dzienny plamy; bieg dzienny 
względny wyraża się przez 


Hzszo,. 5,2 
B —(5g'. 8',35):19=3607: R 


Biorąc 251,5 za cząs obrotu plamy, wypada obrot syno- 
dyczny ż / 
<<2:-900':2 d 
R=RZEg.33) 9 R 
Gdyby równik słoneczny był zupełnie na płaszczyźnie ekli- 
ptyki, drogi plam równikowych po tarczy słońca wydawa- 
łyby się nam jak rzuty kół na swoje własne średnice, a za- 


tóm jak linije proste ; i nadto dla wielkiey bardzo słońca 


od ziemi odległości, w porównaniu wielkości słońca, rów- 
noleźniki słoneczne widzielibyśmy w tóyże samćy figurze. 
Lecz że równik słoneczny nie leży na płaszczyznie ekli- 
ptyki, ale jest do nićy pochylony kątem 7*%;, stąd drogi 
plam rozmaicie nam wydawać się powinny, podług różnego 
ziemi względem równika słonecznego położenia. I tak: 
w grudniu i czerwcu, kiedy długość ziemi jest 82? albo 
180%--827, naówczas ziemia jest w jednym z węzłów, a 
zatćóm na płaszczyznie równika słonecznego; w tych więe 
dwóch położeniach ziemi, drogi plam będą to linije pro- 
ste jakto fig. 59 i 60 pokazują. WW grudniu kiedy ziemia 
odpowiada węzłowi podniesienia , plamy mają bieg od m 
do m. (fig. 60), przechodząc ze strony południowćy ekli- 
ptyki na stronę jóy północną; przeciwnie w czerwcu (fig. 59) 
plamy przechodzą ze strony północnćy na stronę połu- 
dniową, zbliżając się ku biegunowi południowemu ekli- 
ptyki. W innych położeniach, ziemia albo jest nad pła- 
szczyzną równika słonecznego , albo pod tą płaszczyzną; 
równik i równoleźniki słoneczne wydają się wtenczas jak 
ellipsy mnićy więcćy spłaszczone. Na fig. 61 -.4NB wy- 
obraża „równik słoneczny przecinający ęekliptykę w pun- 
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kcie N, Pi P*' są bieguny równika i ekliptyki. Poło- 

wą osi większey pozorney ellipsy równikowóy jest pro- 

mień słońca -4C, połową osi mnieyszey jest .wstawa łu- 

ku Cm... : 
W troykącie CPP 


dostC? 
wst£P" 3 


wstCm= dost PC —dost7?” wstPP' 


dost77” = gdyż P'C=go” 


wst (m=wst(79.1g)dost( 5 — długość bieguna równika) 
Długość bieguna równika jestto długość węzła mniey go? 


Wst (m =wst (79.1g9)dostf ż — (82? — go?); 


= wst (79. 19) dost (  — 117. 229) 





= wst(79%.19)dost(0— 57. 229) 
= wst(79%.19)dost(©-- 6. 87) 


Jest to wartość wstawy (m odniesionćy do promienia sło- 
necznego, który tu uważaliśmy za jedność; chcąc wiedzieć 

wielkość tćóy wstawy w porównaniu promienia słońca wi- 

dzianego z ziemi i wyrażonego w sekundach 7zp. przez p, 

należy mnożyć tę wartość przez p, aotrzymamy kąt, pod 

którym się pokazuje wst((m uważana z ziemi; nazwawszy 

bowiem ten kąt przez p' wypada: 


1:p=wstCm:p' 
p= p wst Cm 


p=pwst(7*.19) dost(©--6*.89).. . (z). 


"Tym sposobem kładąc w tóm zrównaniu rozmaite warto- 
ści za długość słońca, i odpowiednie im wielkości jego po- 
zorne p; otrzymać możemy na epokę Żadaną wielkość p; 
a stąd postać pod jaką się nam wtenczas pokazywać będzie 
droga przez plamę równikową opisywana. Drogi plam 
nieleżących na równiku, wydawać się nam będą także jak 
ellipsy coraz mnieysze im bardzićy się ku biegunowi ró" 





- 
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wnika zbliżają, ale ich mimośród dla wielkićy bardzo słoń- 
ca odległości, będzie zupełnie tenże sam, co i plamy na 
równiku będącóy. 'Zrównanie (©) pokazuje, że ćłlipsy ró- 
wnoleźników słonecznych są zawsze bardzo spłaszczone, 
gdyż p mnożone jest przez dwa mnożniki, z których jeden 
jest ułamkiem bardzo małym, drugiego wartość naywięcćy 
równać się może jedności. Spłaszczenie nayztgiepąz wy- 
pada kiedy ziemia odległa pz od pgetów o go”, to 
jest kiedy jey długość =57.229, albo 11'.22? , naówczas 
dost(© |-6'.8%)=0, p=pwst(7*.19). 


LXXX. Bieg wirowy «iężyca i innych planet. 


Plamy okrywające ciągle tarczę xiężyca, służą tak jak 
plamy słońca do znalezienia obrotu wirowego tego plane- 
ty, tym dogodniey, że są nieruchome , kształt ich żadnym 
nie podlega odmianom, i obserwacye te w każdym czasie 
robione i powtarzane bydź mogą. Formuły dające nam 
bieg wirowy słońca służą także i na xiężyc z małemi bar- 
dzo odmianami wynikającemi stąd, że droga xiężyca nie 
leży na ekliptyce, i że węzły równika siężycowego nie 
'są stateczne, ale mają bieg, na który w przeciągu między 
obserwacyami mieć więłęd należy. 

Takowych obserwacyy i rachunku wypadki są nastę- 
pujące: Maprzód węzły równika xiężycowego uważane ze 
środka xiężyca padają zawsze tam gdzie węzły: drogi xię- 
Życowćy; i temuż samemu podległe są biegowi. Poivtóre 
obrót wirowy xiężyca ROWY jest zupółdie miesiącowi 
gwiazdowemu to jest 274, 79.45.53. Płaszczyzna równika 
xiężycowego środkuje między drogą xiężyca a ekliptyką, 
będąc do ostatniey pochylona kątem 19.45. 

Bieg wirowy planet podohnym dochodzi się sposobem: 
należy szukać na tarczy planety pewnych plam, których 
bieg mógłby odkryć i ocenić bieg wirowy planety. Mer- 
, kuryusz jsst planetą tak blizkim słońca, że nie często i 
tylko przy poziomie wyraźnie postać jego tarczy obserwo- 
wać można. Podług Schroćtera tarcza ta zupełnie okrą- 
gła wynosząca 6 nasterczona jest wielkiemi górami ; bieg 

Ń BE 
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wirowy jest 248.5, kąt zaś pochyłości równika do drogi 
Merkuryusza bardzo wielki, a stąd fenomena z odmian 
por roku wynikające daleko mocniey czuć się dają na 
tym planecie niż na ziemi. MKassyni obserwując VVWenusa 
kiedy był w kwadraturze, postrzegł na tarczy jego punkt 
pewny, ruszający się prawie równolegle do linii oddziela- 
jącey stronę ciemną 'planety od oświeconćy i stąd wyra- 
chował bieg wirowy Wenusa, który poźnićy był obser- 
wowany przez innych Astronomów. Podług Schroctera 
bieg ten wynosi 247.21. Pochyłość równika do drogi pla- 
nety jest 759%, a długość węzła górnego uważana ze środ- 
ka planety jest 10.159. Bieg wirowy Marsa odkryty tak- 
że był przez Kassyniego. 'Trwałość tego biegu podług 
Herschela jest 24%.3g  pochyłość 509.18. Jowisz uważa- 
ny przez dobry teleskop pokazuje się w kształcie koła: 
świetnego, przerzniętego dwoma pasami ciemnemi równole- 
głemi do siebie, niektórzy Astronomowie postrzegali ich 
więcćy a Messier widział całą prawie tarczę podobnemi 
pokrytą pasami, Bieg wirowy Jowisza jest bardzo szybki 
zwłaszcza uważając, że planeta ten większym jest od wszy- 
stkich innych planet; bieg ten wynosi g*.55 podług Sehroe- 
tera. Pochyłość jego równika do płaszczyzny jego drogi 
jest bardza mała, nie wynosi bowiem więcćy podług De- 
lambra jak 59%.12'. Jeśli prawda, Że spłaszczenie ziemi na- 
szóy skutkiem było obrotu jóy wirowego, spłaszczenie to 
daleko większe bydź powinno na Jowiszu. Jakoż mie- 
rząc tarczę Jowisza przez mikrometr, tarcza ta znacznie 
jest mnieysza mierzona w kierunku biegunów , niż w kie- 
runku równika; spłaszczenie to podług Delambra wyno- 
si rz, kiedy spłaszczenie ziemi jakesmy mówili było tyl- 
ko ;3,. Fenomen ten pokazujący podobieństwo przyczyn 
i skutków na Jowiszu i ziemi, potwierdza bieg wirowy zie- 
mi, jako przyczynę podobnego tćy bryły spłaszczenia. 
Uważając znaczne spłaszczenie Saturna wynoszące qr; 
wnieść przez analogiją należy, Że planeta ten ma także 
bieg wirowy, co też Iuaplace przepowiedział pićrwićy je” 
szcze nim ten bieg był obserwowany. Podług Hersche- 
la trwałość tego biegu wynosi 10$ i kilka minut. Bieg 
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wirowy tych wszystkich planet jest tak jak i bieg g peryo- 
dyczny od zachodu na wschód. (o się tycze rara i 
nowo odkrytych planet, z tych pićrwszy dla swćy wielkićy 
odległości, drugie dla tego, że są nadto małe, pokazują się 
tylko w postaci gwiazd bez znacznćy średnicy , tak że na 
ich powićrzchni żadnych plam, a tym bardzićy ich biegu 
postrzedz i ocenić dotąd nie można było. Przez analogiją 
więc tylko wnieść można, że te planety nie robią wyjątku 
od fenomenu ogólnego, ale podobnie innym planetom ob- 
darzone są biegiem wirowym. 





ROZDZIAŁ XIV. 


O xiężycach, czyli planetach drugiego rzędu. 
Atmosfera ring 





© 


LXXXI. Planety drugiego rzędu. X iężyce Jowisza; jak się do- 
chodzi ich odległość od adła planety, i czas ich obrotu około 


planety głównego. 


Ciała niebieskie krążące tylko w około słońca, o któ- 
rych dotąd mówiliśmy, zowią się planetami głównemi, albo 
planetami pićrwszego rzędu. Niektóre z nich, tak jak zie- 
mia nasza, mają towarzyszące sobie ciała, które się nazy- 
wają planetami drugiego rzędu, żowarzyszami, albo wię- 
życami (satellites) ; xiężyce te krążą około planet swoich 
opisując koła lub ellipsy, których ogniskiem jest planeta . 
główny unoszący z sobą wszystkie xiężyce w biegu około 
słońca. Xiężyc ziemski dla tego, że należy do planety na 
którym mieszkamy, że jest ciałem naybliźszćm ziemi, i Że 
w zastosowaniach Astronomii na teoryi jego biegu wiele 
zależy, jest planetą bardzićy nas interessującym niżeli in- 
ne planety lub ich xiężyce, dla tego też zaraz po wyłoże- 
niu teoryi słońca, zajęliśmy się rozważeniem jego biegu. 
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Zastanówmy się teraz nad teoryą xiężyców do innych na- 
leżących planet. 

W roku 1610 Galileusz odkrył cztćry xiężyce Jowi- 
sza, które w pićrwszych obserwacyach wziął za gwiazdy 
stałe; ale się wkrótce przekonał, że te gwiazdy towarzy” 
szą ciągle planecie, i biegi swe wkoło niego odbywają: 
Obserwując przez dobre teleskopy Jowisza, łatwo jest wi- 
dzieć, że te gwiazdy w biegach swoich przychodząc do 
pewnego położenia względem planety i słońca wpadają 
w cień Jowisza, tracą światło podobnie jak xiężyc ziemski 
w zaćmieniach swoich, i przeszedłszy przez cień planety 
znowu się wynurzają w pewnćy od tarczy planety odle- 
głości. Zdarza się także, Że te ciała przechodzą między 
planetą a słońcem, i wtenczas same są niewidzialne „ ale 
widzieć można cień ich rzucony na tarczę planety i prze- 
biegający tę tarczę w postaci plamy małóy. Są to zaćmie- 
nia Jowisza podobne jakie xiężyc ziemski stając czasem 
między ziemią a słońcem sprawia dla mieszkańców ziemi. 
Fenomena te ocaświście dowodzą, że i planeta główny i 
jego xiężyce są to ciała przez się ciemne, nadto zaćmie- 
nia te, zależąc od położenia planety i xiężyca względem 
słońca, wyraźnie pokazują -wiąih, ę, którćy ciała te swoje 
światło są- winne. : 

Obserwuymy za pomocą mikrometru odległości xiężyca 
od planety głównego, i wybierzmy z wibikisy liczby ob- 
serwacyy takie, które tę odległość dają naywiększą. Od- 
ległość tak otrzymana, porównana z tarczą pozorną planety, 
daje odległość xiężyca od środka planety w częściach pro- 
mienia planety. Znając tedy promień planety głównego 
przez wyżćy podane sposoby, łatwo jest wynaleśdź tę od- 
ległość w częściach odległości średniey planety od słoń- 
ca, albo też w milach jeografieznych. Go się tycze biegu 
xiężyców Jowiszowych, ten podobnie jak biegi planet głó- 
wnych, odbywa się od zachodu ma wschód, co łatwo jest 
wnieść uważając, Że zaćmienia xiężyców zdarzają się tyl- 
ko wtenczas, kiedy te idą od zachodu na wschód, wtenczas 
zaś kiedy mają bieg wsteczny od wschodu na zachód, prze- 
chodzą między planetą i słońcem, gdyż wtenczas tylko 
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cień ich na tarczy planety widzianym bydź może. Do 
Oznaczenia biegu xiężyców około Jowisza naylepićy służą 
ich zaćmienia, zwłaszcza jeżeli można obserwować ich za- 
nurzenie się w cień (immersion) i wynurzenie się z cienia 
(emersion) ; fenomen jednak ten nigdy się nie zdarza dla 
xiężyca naybliższego planety. Daymy bowiem, że na fig. 62 
S oznacza słońce, Z mieysce ziemi przed czasem przeciw- 
ległości, Z” po przeciwległości; wyraźna rzecz, Że z pun- 
ktu Z zaćmienia tylko mogą bydź acer w ÓW: wynu- 
rzenie się zaś w punkcie zz nie jest widzialne , aibłwieki 
xiężyc zakryty jest przez planetę. Przaciniia po prze- 
ciwległości kiedy się ziemia znayduje w punkcie Z, same 
tylko wynurzenia się są widzialne, wpadanie zaś w cień 
dzieje się w mieyscu przez planetę dla ziemi zakrytćm. 
Lecz co się tycze xiężyca drugiego, trzeciego, i czwartego, 
ponieważ xiężyce te są dosyć znacznie oddalone od pla- 
nety, zdarza się więc często, Że się xiężyc zanurza w pun- 
kcie p i wynurza się w punkcie qg, z tćyże samćy strony 
planety, i oba fenomena z ziemi obserwowane bydź mogą. 

Moment środka zaćmienia jest chwilą kiedy xiężyc jest 
w złączeniu albo bardzo blizko złączenia ze słońcem, to 
jest, kiedy długość środosłoneczna planety i xiężyca deśt 
taż sama. Przeciąg czasu między dwóma następnemi złą 
czeniami daje obrot synodyczny planety , a mając w tym 
przeciągu czasu biegplanety, łatwo się wyciąga obrot gwiaz- 
dowy. Daymy że obrot synocyczny jest S$, bieg planety 
w tym czasie a 

3609-La: S=360? : P. 

Z 
| 560 +- a 
Dla otrzymania obrotą xiężyców z większą dokładnością, 
porównywają się zsobą złączenia odległe, a czas między 
niemi prz zedzielony przez liczbę upłynionych obrotów, da- 
je ten obrot z wielką dokładnością. Można jeszcze otrzy- 
mać ten obrot xiężyców obserwując przeyścia ich cienią 
przez tarczę planety i wyciągając stąd czas złączeń ; ale 
obserwacye tego rodzaju przez bardzo dobre tylko tele- 


Obrot gwiazdowy =P—= 
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skopy robione bydź mogą. Porównywając odległości xię- 
życów Jowiszowych z trwałością ich obrotów, łatwo jest 
widzieć, że w ich biegu zachowuie się odkryte w biegu 
planet głównych trzecie prawo Keplera , to jest, że kwa- 
draty z czasow peryodycznych są w stosunku trzecich po* 
tęg z odległości xiężyców od planety głównego: Prawa te- 
go użyć możemy do znalezienia dokładniey obrotu pićr- 
wszego xiężyca, który dla tego trudnieyszym jest do do- 
kładnego oznaczenia, że nigdy razem jego zanurzenia się 
i wydobycia się z cienia obserwować , a stąd czasu jego 
złączenia wprost wyciągnąć nie można (*). 


LXXXH. Wynaleśdź pochyłość dróg xiężycowych do drogi pla: 
nety głównego, i położenie ich węzłów. 


Mierząc odległości xiężyców Jowiszowych od środka 
planety w rozmaitych epokach, otrzymujemy wypadki pra- 
wie też same, co pokazuje, że drogi tych ciał albo są ko- 
łowe, albo też są to ellipsy , których mimośrody są bar- 
dzo małe. Gdyby więc drogi xiężyców leżały na drodze 
Jowisza, zaćmienia ich byłyby zawsze tóćyże samćy trwa- 
łości, i xiężyce w każdym obrocie przechodziłyby przez 
środek cienia Jowiszowego. 'Tym czasem obserwacye po- 
kazują, Że trwałość tych zaćmień nie jest taż sama, aza- 
tćm, że xiężyce przechodzą raz bliżey, drugi raz dalćy od 
osi cienia, drogi więe tych xiężyców 'nie leżą na drodze 
planety, ale są do nićy pochylone pewnym kątem. Jakże 
_wynaydziemy ten kąt i położenie punktów przecięcia się 
czyli węzłów xiężycowych ? Ponieważ naydłuższe zaćmie-, 
nią zdarzyć się muszą wtenczas, kiedy xiężyc przechodzi 
' przez środćk cienia; wybierzmy więc z wielu obserwacyy 
te, które są naydłuźsze , a mieysce środosłoneczne Jowi- 


LL. LL>2> 





(*) Mówi się, że xiężyc Jowiszowy jest w złączeniu i wten- 
czas kiedy środkuje między swoim planetą a słońcem, i wten* 
czas kiedy jest ze strony planety odwrócoaćy od słońca. Poło” 
żenie piórwsze możnaby nazwać złączeniem środosłonecznćn! 
niższem, drogie złączeniem środosłonecznóm wyżźszćm. 








ROZDZIAŁ X'v. 255 
szą, rachowane na środek naydłuższego zaćmienia, jest wła- 
śnie mieyscem węzła, czyli długością węzła odniesioną do 
środka planety. Położenie węzłów wynayduje się jeszcze 
obserwując zaćmienia tóyże samćy trwałości z obu stron 
węzła, połowa różnicy w długości srodosłonecznóy Jowi- 
sza w czasie dwóch obserwacyy, dodana do długości w ob- 
serwacyi piórwszey, ałbo odciągniona od długości w obser- 

wacyi drugiey, daje położenie węzła. Co do xiężyca pier- 
 wszego, którego trwałości zaćmień wprost obserwować nie 
można, otrzymuje się długość węzła z przeyścia cienia jego 
przez środek tarczy planety; moment kiedy się ten cień 
znayduje zupełnie na środku, jest właśnie chwilą kiedy 
xiężyc jest w węzle. Położenia węzłów wszystkich xię- 
Życów Jowiszowych mało się od siebie różnią; długość wę- 
złów podniesienia wypada około 104. Dla znalezienia po- 
chyłości drogi xiężyców do drogi planety, potrzeba naprzód 
znać wielkość cienia w mieyscu gdzie go xiężyce przeby- 
wają. Obserwując trwałość zaćmień w czasie kiedy xię- 
życ jest w węzle, otrzymujemy czas jakiego potrzebuje xię- 
Żżye do przebieżenia średnicy cienia aó (fig. 65); nazwaw- 
szy ten czas przez r mamy : 


1 


S$:3609=r:a« 
a = 560: 


Otrzymujemy z tego zrównania «, czyli kąt pod którym 
się widzi średnica cienia ze środka Jowisza. Chcąc mieć 
wielkość cienia w odległości xiężyca pićrwszego, Astrono- 
mowie porównywają czas zaćmień xiężyca znaydującego 
się w węzle kilku dniami przed przeciwległością, z cza- 
sami wynurzenia się jego w kilka dni po przeciwległości, 
a znając bieg synodyczny planety, otrzymują czas, którego 
potrzebował na przebycie cienia; trwałość naywiększa mię- 
dzy wielką liczbą obserwacyy daje czas na przebycie śre- 
dnięy cienia strawiony. Wreszcie znając średnicę Jowi- 
sza, 1 odległości xiężyców od planety , łatwo przez pro- 
stą proporcyą zpaleśdź wielkość cienia, w odległości któ- 





256 POCZĄTKI ASTRONOMII 

regokolwiek xiężyca, jeśli ta wielkość na odległość jedne- 
go z nich jest znana. Daymy teraz, że z wielu obserwa- 
cyy wybraliśmy trwałość zaćmienia naykrótszą, co się wten- 
czas zdarza, kiedy xiężyc będąc odległy o go? od węzła, 
naybardzićy wznosi się nad płaszczyznę drogi Jowisza. Ma 
my tedy czas jakiego wtenczas potrzebuje xiężyc do opi- 
sania cięciwy ab, kąt pod którym widziana jest odległość 
tóy cięciwy od środka cienia jest właśnie pochyłością dro- 
gi xiężyca do drogi planety, wynaydziemy ten kąt tym 
sposobem: uważając drogę xiężyca az jak Liniją prostą mamy: 


; 
ca 
s 7 Wst csa, aszzasdostzsa, albo zs=Yas— ga" 


Jeżeli as i ax są wyrażone w miarach podłużnych, otrzy 
mamy «s wyrażone także w miarach podłużnych, kąt zaś 
I otrzymamy ze zrównania 


rs 
wst X = zł: 


Wszystkich cztórech xiężyców drogi mało się bardzo ró- 
Źnią od siebie i prawie leżą na płaszczyznie równika Jo- 
wiszowego, ich więc pochyłość do płaszczyzny drogi Jowi-- 
sza jest taź sama co i pochyłość równika, wynosząca prze- 
szło 39. p 

Jeżeli drogi xiężyców Jowiszowych są kołowe, tedy. 
mając ich bieg średni, położenie ich drog względem dro- 
gi planety, i mieysce xiężyców odniesione do środka pła- 
nety na pewną epokę daną, ułożyć można tablice ich bie- 
gu; a porównywając położenia rachowane z tablic z wycią- 
gnionemi z obserwacyy zaćmień; przekonać się, azali wy- 
nalezione pierwiastki biegu sa dokładne i niepodlegają od- 
mianóm. 'Tym sposobem przekonano się, że drogi xięży- 
ców Jowisza nie są kołowe, ale są to ellipsy, których mimo- 
środy są bardzo małe, oprócz xiężyca piórwszego, w któ- 
rego drodze żadnego dotąd mimośrodu postrzedz nie mo- 
Żna było. Nadto xiężyce te, jako massy wzajemnie na sie- 
bie działające, muszą w biegach swoich bydź przyczyną od- 
mian i bierównośei podobnych, jakich doświadczają plane- 
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ty przez wzajemne na się działanie, ale małe te odmiany 
w tak wielkiey od nas odległości, nie mogą bydź dostrze- 
Żone. 


LXXXIIL. Odmiany pierwiastków biegu xiężyców Jowisza. FP iel- 
kość xiężyców. Xiężyce innych planet. Bieg wirowy zięży- 
ców. Pierścień Saturna. <dtmosfera planet. 


Pochyłość dróg xiężycowych do drogi planety, położe- 
nie węzłów, i punktów naybliźszych planety, czyli pun- 
któw przyjowiszowych (pórijove) podlegają odmianóm, któ- 
rych peryody są daleko krótsze niź w planetach, gdyź 
obroty samychże xiężyców w chyźszym daleko odbywają 
się czasie niż obroty planet. Jowisz więc ze swemi xię- 
Życami wystawia nam niejako świat drugi, podobny świa- 
tu słonecznemu, i przepowiadający przez odmiany pier- 
wiastków biegu ciał świat ten składających, odmiany, któ- 
re się z czasem uczuć dadzą w pier wiastkach biegu pla- 
net głównych. Średnice xiężyców w ogólności są tók ma- 
łe, że ich wielkości mierzyć niepodobna; usiłowano jednak 
poznać wielkość ich tarczy mierząc czas jakiego potrzebu- 
ją do zanurzenia się w cień planety, lub do wydobycia się 
z niego, ale obserwacye tego rodzaju, z przyczyny małćy 
bardzo średnicy xiężyców, i z przyczyny przycienia pla- 
nety nie mogą bydź dokładne. 

Z tych jednak obserwacyy NR Że tarcza naybliż- 
szego xiężyca widziana przez mieszkańców Jowisza, poka- 
zuje się dwa razy co do promienia, azatćm cztćry razy co 
do powićrzchni, większą od xiężyca ziemskiego; zważając 
że tak wielka tarcza w przeciągu 42 godzin przechodzi 
przez wszystkie odmiany światła, i że Jowisz oprócz tego 
ma trzy inne xiężyce podobnym co do światła ulegające 
odmianom, wyobrazić stąd sobie można świetność i wspa- 
niałość nocy na Jowiszu. Zaćmienia xiężyców Jowiszo- 
wych, jako fenomena jednocześne, są bardzo ważne w wy- 
naydowaniu długości jeogralicznćy. borównywając bowiem 
czas zaćmienia w jakióm mieyscu z czasem zaćmienia ob- 
serwowanym w mieyscu drugićm, albo z czasem zaćmienia 
wyrachowanym z teoRo na pewne mieysce ; otrzymuję się 
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dosyć dokładnie i bez trudnego rachunku różnica długości 
jeograficznćy tych mieysc. 

Saturn ma siedm xiężyców ale wszystkie, wyjąwszy 
szósty, przez bardzo tylko dobre lunety widziane bydź 
mogą, podobnie jak i xiężyce Uranusa, których detąd od- 
kryto sześć. Biegi ich są od zachodu na wschód i podo- 
bnym poznają się sposobem, ale do ocenienia daleko są 
trudnieysze od biegów xiężyców Jowisza. 

Przy innych siedmiu planetach Żadnego dotąd xięży- 
ca nie postrzeżono. 

Herschel obserwując stopnie światła w xiężycach Jo- 
wiszowych dostrzegł, że stopień jasności nie jest zawsze 
tenże sam. Skąd wnieść należy; że strona jedna odbija 
więcóy światła jak druga, i kiedy ta ostatnia do ziemi 
obróconą będzie, światło xiężyca staje się daleko słabszóm. 
Porównywając te powroty do tegoż samego stopnia świa- 
tła z położeniem xiężyców Jowisza względem planety, zna- 
lazł Herschel, że tarcze obrócone do planety są zawsze 
te same. Maraldi znalazł teaże sam wypadek z obserwa- 
cyi powrotu do tego samego położenia pewnćy plamy na 
tarczy xiężyca czwartego. Fenomen ten postrzeżono je- 
szcze na siódmym xiężycu Saturna, którego swiatło wten- 
czas kiedy jest ze strony wschodnićy planety, tak znacznie 
słabieje, iż tradno bardzo go widzieć, co zapewne pocho- 
dzi z wielkiey liczby plam, które pokrywają tarczę obró- 
coną naówczas do nas. Lecz żeby ta strona ciemna od- 
wracała się zawsże do ziemi w tym samym punkcie drogi 
xiężyca, potrzeba koniecznie , aby obrot wirowy Xiężyca 
był zupełnie równym obrótowi peryodycznemu planety* 
Z, takowych obserwacyy wypadałoby, że podobnie jak xię- 
Życa ziemskiego, biegi wirowe wszystkich xiężyców ró- 
wne są biegóm peryodycznym, a stąd że ich tarcze obró” 
cone do planet głównych są zawsze też same. 

Oprócz siedmiu xiężyców, Saturn otoczony jest jeszcze 
bryłą okrągłą leżącą na płaszczyźnie równika planety, któ” 
ra widziana z ziemi wydaje się pospolicie w postaci świe” 
tnego pasa, z jednćy i drugiey strony do Saturna przycze” 
pionego , jakto fig, 64 wystawia. Pas ten zowiący S/€ 
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pierścieniem Saturna, oddalony jest od planety pewną prze- 
strzenią, albowiem między punktami a, b, i bryłą okrągłą 
planety, mieysce próżne a czasem gwiazdy widzieć wyra- 
źnie moźna. Promień Saturna widziany z ziemi wynosi g, 
promień zewnętrznćy powiórzchni pierścienia 21', a We- 
wnętrznćy 15”, szerokość więc pierścienia równa jest odle- 
głości jego od planety, to jest. 6', grubość pierścienia jest 
bardzo mała, nie wynosi bowiem więcóy nad 1. Pierścień 
Saturna tak jak i sam planeta jest bryłą przez się ciemną, 
co można wnieść z cienia rzucąnego przez pierścień na 
planetę, który wyraźnie widzieć można. 

0d położenia płaszczyzny pierścienia względem słońca 
i ziemi zależą w szystkie odmiany jakie w nim co do świa- 
tła i fi igury postrzegać się dają. 1 tak, kiedy płaszczyzna 
pierścienia ma takie położenie, że łożcę: jest z jednćy stro- 
ny płaszczyzny, a ziemia z drugiey , stroną obrócona do 
ziemi będzie ciemną, i pierścień widzianym bydź nię mo- 
że, naówczas Saturn pokazuje się w postaci okrągłćy świe- 
tnćy tarczy. Pierścień ten ginie, kiedy płaszczyzna jego 
przechodzi przez ziemię lub przez słońce, albowiem wten- 
czas z oświeconey części nie możemy widzieć tylko gru- 
bość pierścienia, która będąc bardzo małą ginie w zwy- 
czaynych teleskopach astronomicznych, ale używając te- 
leskopów bardzo mocnych, można i wtenczas wyraźnie wi- 
dzieć pierścień Saturna, i ten naówczas pokazuje się jak 
linija prosta przechodząca przez tarczę planety. Kiedy 
słońce i ziemia są z tćyże samćy strony pierścienia, i pła- 
szczyzna jego nie przechodzi przez ziemię, naówcząs wi- 
dzimy pierścień w postaci ellipsy otaczającćy planetę, któ- 
ra dla małćy pochyłości do płaszczyzny ekliptyki nigdy 
na koło zamienić się nie może. Pochyłość pierścienia do 
ekliptyki wynosi 29”, długość punktu przecięcia się z ekli- 
ptyką =11.170. OBKEWaGyć plam na pierścieniu dały 
poznać jego bieg około planety wynoszący 1054, trwałość 
tego biegu jest właśnie taka, jakaby bydź powinną podług 
praw Keplera dła xiężyca, którego odległość od Saturna 
byłaby równa średniey odległości pierścienia od planety. 
Obserwując pierścień Satqcnń przez bardzo mocne tele- 
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skopy, postrzeżono na jego powierzchni koła czarne współ- 
środkowe bardzo cieńkie, które zdają się bydź mieyscami 
próźnómi dzielącemi pierścień na wiele pierścieni 0s0- 
bnych, w zwyczaynych jednak lunetach astronomicznych 
przedziały te giną, i pierścień w postaci tylko jednćy i nie- 
rozdzielnćy pokazuje się bryły. 

W rozbieraniu podobieństwa między naszą ziemią a in- 
nemi planetami, ciekawóm jest pytanie, azali planety inne; 
tak jak ziemia, obdarzone są otaczającą je atmosferą? VW pa* 
trując się z uwagą w plamy pokrywające tarczę Jowisza, 
postrzedz można, Że niektóre z nich ani są tey samćy zaw+ 
sze postaci, ani jednego statecznie trzymają się mieysca, 
ale owszem ulegają małym ruchom i odmianóm; skąd wnie- 
siono, że to są chmury podobne tym jakie się w naszey 
formują atmosferze, które jednak dla pewnych nieznanych 
nam przyczyn, mnieyszym daleko uległe są odmianóm niż 
chmury atmosfery naszćy. Podobne odmiany postrzeżono 
w planetach Marsa, szczególniey plamy otaczające jego bie- 
guny zmnieyszają się lub powiększają, podług tego jak są 
mniey lub więcey ukośnie położone względem słońca. Astro- 
nomowie sądzą, że bieguny Marsa, podobnie jak bieguny 
naszey ziemi, pokryte są kupami lodu. Nadto w obserwa- 
cyi zakrycia gwiazdy przez Marsa postrzeżono, że gwia- 
zda przed zniknieniem znacznie pićrwiey światło swoje 
straciła; skutek ten koniecznie przypisać trzeba atmosfe- 
rze planetę tego otaczającćy. 

Schroćter obserwując przez długi czas WWenusa wten- 
czas, kiedy się pokazuje jak mały skrawek, znalazł,*że oprócz 
części oświeconóy od słońca, jest jeszcze pas cztćrech sto- 
pni szerokości, oświecony przez zorzę, podobną zorzy spra- 
wionćy przez atmosferę ziemską. 

Zdaje się więc, że wszystkie planety podobnie jak zie- 
mia nasza, mają swoję atmosferę, która może bydź różna 
na różnych planetach, i co do gęstości, i eo do natury pier- 
wiastków ją składających. 
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Aberracya światła i parallaxa roczna 
gwiazd stałych. 





"LXXXIV. Chyźość światła wyciągniona z zaćmień «iężyców Jo- 
wiszowych i porównana z chyżością ziemi. 


Mając tablice zaćmień xiężyców jowiszowych wycią- 
gnione z wielkiey liczby obserwacyy, porównaymy fenome- 
na rachowane ztych tablic z fenomenami obserwowanemi; 
znaydziemy, że zaćmienia xiężyców jowiszowych, zgadzają 
się co do czasu z rachowanemi wtenczas, kiedy ziemia jest 
w średniey od Jowisza odległości, czyli kiedy Jowisz jest 
w kwadraturze ; zaćmienia zaś te przypadają nieco pićr- 
_wiey w przeciwległości, a poźniey około złączeń, i różni- 
ce między obserwacyą a rachunkiem są też same dla wszy- 
stkich xiężyców, Zważając z jednćy strony, Że ta różni- 
ca tablic od obserwacyi jako mająca mięysce zawsze, a za- 
tóm we wszystkich punktach drogi Jowisza i xiężyców, 
nie może bydź skutkiem nierówności biegów tych planet, 
Że z drugiey strony fenomena te wyraźny mają związek 
z odmianą odległości ziemi od Jowisza, wnieść należy, że 
* właśnie od tćy odmiany zależą, a stąd, Że chyżość świa- 
tła nie jest nieskończenie wielka, ałe owszem potrzebuje 
pewnego czasu do przebieżenia przestrzeni między Jowi- 
szem a ziemią, i czas ten jest różny podług różnćy tych 
planet odległości ; tym bowiem sposobem wszystkie feno- 
mena niezgody tablic ż obserwacyami z łatwością tłuma- 
maczyć się dają. I tak: w czasie przeciwległości Jowiszą 
ziemia znaydując się w punkcie /M (fig. 62), bliższa jest te- 
go planety o całą średnicę drogi swojćy, aniżeli w złącze- 
niach, kiedy znayduje się w punkcie ZV, światło tedy rzu- 
cone od wydobywających się z cienia xiężyców prędzey 
dochodzi do punktu 74 aniżeli do punktu /V, tak jak zno- 
wu w zaćmieniach xiężyców ostatnia cząsika światła wy= 
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chodząca od xiężyca w chwili zaćmienia, pićrwiey przy- 
chodzi do punktu M niź do N. Przypuszczenie więc, Że 
światło potrzebuje pewnego czasu do przebieżenia średni- 
cy drogi ziemskiey, tłumaczy nam bardzo prostym spo” 
sobem przyśpieszenie fenomenów zaćmień w przeciwległo- 
ściach, i opoźnienie ich około złączeń. Kassyni starszy 
z obserwacyy zaćmień xiężyca pićrwszego już wnosił, że 
udzielanie się światła nie jest momentalne, ale Rómer był 
pićrwszy, który ze znacznćy liczby obserwacyy zaćmień 
dowiódł tey prawdy, i wynalazł czas jakiego potrzebuje 
światło do przebieżenia średnicy drogi ziemskićy, Czas 
też z wielu bardzo obserwacyy dokładniey przez Delam- 
bra wyrachowany wynosi 16.264. 'Tablice zacmień xię- 
Życów Jowiszówych poprawione przez wzgląd na różną 
w ciągu roku odległość Jowisza, od ziemi zgadzają się do- 
brze zobserwacyami i przez to naymocniey dowodzą bie” 
gu postępującego ziemi, około słońca. Zastanówmy się bar- 
dziey nad chyżością światła i nad skutkami z kombinacyi 
tey chyżości z chyżością ziemi wypadającemi. 
Wystawmy sobie (fig. 65) gwiazdę w punkcie G' i zie- 
mię w punkcie 8; gdyby ziemia byłą nieruchomą, naów- 
czas gwiązdą byłaby widziana po linii 8G, po którćy pro- 
mień światła wpada do oka obserwatora; lecz jeżeli zie- 
mia ma bieg własny, naówczas oko obserwatora uderza 
cząstkę światła przychodzącą do oka, i czucie kierunku 
wpadającćy cząstki zrodzić się powinno takie, jakieby wy 
padło z kombinacyi chyżości w kierunku promienia rzuco- 
nego BG, i z chyżości w kierunku wprost przeciwnym bie- 
gowi ziemi. Jeżeli tedy chyżość ziemi może bydź poró- 
wnana z chyżością światła, powinniśmy widzieć gwiazdy 
nię na swojóm prawdziwóm mieyscu, ale posunione w tęź 
samę stronę w ktorą ziemią idzie. Ilaść tóy odmiany za 
leżeć będzie od chyżości świątła porównanćy z chyżością 
ziemi. Dla znalezienia stósunku między szybkością ziemi 
i światła, porównaymy z sobą drogi przebieżone przez świa” 
tło i ziemię w jednym przeciągu czasu. Podług obserwa* 
cyy xiężyców jowiszowych wypada, że światło w przecią* 
gu 8.15' przebiega promień drogi ziemskiey. Ziemia w bie” 


U 
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gu rocznym około słońca przebiega w tymże samym cza- 
sie 20',25. Dla porównania z sobą drogi w jednymże cza- 
sie przez ziemię i światło przebieżonych, wyraźmy łuk 
20,25 w ezęściach promienia, albo wyraźmy promień w se- 
kundach koła do którego należy. Promień wyrażony w se- 
kundach koła wynosi. 


579.17'.45'=5457.45'==206265' ' , 


nazwawszy tedy przez / chyżość światła, a przez v chy- 
Żość ziemi, będziemy mieli 


J _ 206265 


Po -267 +20 





— 10186. 


Widzimy stąd, Że chyżość światła jest przeszło dzie- 
sięć tysięcy razy większa od chyźości ziemi. (hcaąc więc 
znaleśdź kierunek wypadkowy światła wpadającego 'do oka 
w punkcie 8, potrzeba wziąść liniją BH dziesięć tysięcy 
razy dłuższą od linii DB, a przekątna równoległoboku 
BM pokaże kierunek wypadkowy, a zatóm kierunek podług 
którego gwiazda widziana bydź powinna. Wypada więc, 
że jeżeli istotnie bieg roczny ziemi ma mieysce, w ciągu 
roku gwiazda w różne strony od położenia swego zbaczać 
powinna. Wniosek ten obserwacye zupełnie stwierdza- 
ją, owszem pićrwiey jeszcze nim ten wniosek był zrobio- 
mym, już Astronomowie bieg ten w gwiazdach postrzegli, 
a poznawszy poźniey chyżość światła, szczęśliwie przyszli 
nie tylko do wytłumaczenia fenomenu, ale do znalezienia 
dokładnóy ilości zboczenia gwiazdy od swego pów iw ie 
go położenia, 





LXXXYV. Odkrycie aberracyi. Aberracya stońca, planet, i ciężyca, 
„Adberracya z chyżosci biegu wirowego ziemi. 


Bradley pićrwszy na początku 18go wieku chcąc do- 
wieść biegu ziemi, i szukając w tym celu małych odmian 
jakieby w położeniu gwiazd z przyczyny tego biegu zayść 
powinny, dostrzegł w obserwacyach robionych w Kew, że 
gwiazdy położenie swoje na niebie odmieniały; naybardziey 
zaś go dziwiło,że się te gwiazdy posuwały w kierunku in- 
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nym, jakby się przez odmianę położenia ziemi czyli prze” 
parallaxę okręgu wielkiego posunąć powinny. Powtarze” 
jąc poźnićy obserwacye swoje za pomocą Sektora, zawie” 
rającego 123 stopni w łuku, i 12% stop promienia, znalazł 
Że się gwiazdy wyraźnie posuwają:raz na północ drugi ra% 
na południe, i że peryod tćy odmiany wynosi rok jeden- 
I tak y smoka zmnieyszała swoję szerokość aż do początku 
marca, potóm znowu zbliżając się ku północy na tyleż sze” 
rokość swoję powiększyła tak, że różnica w szerokości 
y smoka na początku marca i na początku września wy” 
nosiła 40. Z obserwacyy tych wypadało, że gwiazdy opi- 
sują pewną ellipsę około średniego swego położenia, któ” 
róy oś większa wynosi 40', 0$ zaś mnieysza zależy od 
szerokości gwiazdy. I tak: oś ta jest zero, kiedy gwiazda 
jest na ekliptyce; jest zaś równa osi wielkiey, kiedy gwia” 
zda jest «w biegunie ekliptyki. Nadto kierunek promie- 
nia wodzącego tćy ellipsy jest zawsze ten co i kierunek 
biegu ziemi. Niech „4BCD (fig. 66) wyobraża drogę zie- 
mi, Z gwiazdę leżącą w bieganie ekliptyki; kiedy zie:nia 
jest u 4, gwiazda którćy średnie położenie jest 4 znay- 
duje się u G, kiedy przez parallaxę powinnaby się po- 
kazać u H it.p. Skutki więc postrzegane są wcale nie- 
zgodne ze skutkami parallaxy rocznćy, od nićy więc za- 
leżeć nie mogą; jakoż nareszcie Bradley odkrył źródło tych 
odmian w chyżości ziemi porównanćy z chyżością światła, 
jakóćśmy o tćm pićrwiey namienili. | 
Kąt HBG (fig. 65) czyli różnica między położeniem 

prawdziwóm a pozornćm gwiazdy , zowie się aderracyą 
(aberration). Ilość jćy naywiększa będzie wtenczas, kiedy 
promień HG będzie pionowy do 80, naówczas 


B . „ 
styHB G= = SIA 20 ,20==20';25. 
Promień drogi ziemskićy, uważając ją ża kołową, jest za- 
wsze pionowy do kierunku jćy drogi, stąd aberracyą słoń- 
ca jest zawsze skęteczna, i długość jego zawsze się mniey- 
szą nam wydaje niż pr awdziwa, gdyż przez skutek aber- 


racyi, widzimy je w mieyscu gdzie było ośmiu minutami 


= 
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pićrwićy. Położenie planet podlegać musi podwóynćy od- 
mianie, wyńikającóy raz z biegu ziemi, drugi raz z biegu 
własnego. ihcąc znaleśdź kierunek linii, po którćy-się 
widzi planeta, należy kombinować z sobą chyżości świa- 
tła, ziemi, i planety. I tak na (fig. 67), kierunek biegu zie- 
mi jest „4BC, planety P'?"P. Daymy, że kiedy ziemia 
znayduje się w punkcie 8, planeta znayduje się rzetelnie 
w punkcie 7, planeta jednak ten nie będzie widziany 
w punkcie 7, cząstka bowiem światła, która dochodzi 
w tym momencie ziemi, nie była rzucona z punktu 2, ałe 
z punktu 7”; chcąc znaleśdź położenie tego punkiu 7”, na- 
_ leży na jego drodze w kierunku przeciwnym biegowi wziąść 
łuk PP”, równy biegowi własnemu planety, w przeciągu cza- 
su jakiego potrzebuje światło do przyyścia od planety do 
ziemi. WW punkcie 7” kierunek chyżości światła dochodzące- 
go do ziemi, złożony jest z dwóch, z chyżości PD równo- 
ległóy do PE, i z chyżości planety wyrażonćy w tym sa- 
mym czasie przez OP”, wypadkową tych będzie linija 7/2. 
Ale teraz kierunek tóy chyżości musi jeszcze kombino- 
wać się z chyżością ziemi tak jakeśmy tę kombinacyą już 
piórwey wykonywali, a słąd wypada ostateczny kierunek 
„.BP', w którym planeta widzianym będzie. Chociażby więc 
ziemia była w spoćzynku, aberracya jednak planet odmie- 
niałaby ich mieysca. Wypadkowa aberracya planety jest 
albo różnicą albo summą aberracyy z przyczyny biegu zie- 
mi i planety wynikających , jest summą kiedy bieg ziemi 
i planety jest w tęż samę stronę, jest rożnicą kiedy kie- 
runki ich biegów są przeciwne, jak to na fig. 67 łatwo wi- 
dzieć można. Ponieważ xiężyc razem z ziemią krąży 0- 
koło słońca, wypada, że jego aberracya z przyczyny biegu 
ziemi jest Żadna; ale xiężyc oprócz tego ma bieg swóy 
„własny około ziemi, więc z tego względu ułegły jest aber- 
racyi tak jak wszystkie planety. Znaydźmy -czas jakiego 
potrzebuje światło do przeyścia od xiężyca do ziemi, a po- 
16m łuk jaki w tym przeciągu czasu xiężyc ubiega. Parallaxa 
xiężyca równa jest 57'—r, parallaxa © =0',0=5, nazy- 
wając więc. przez r i R odległości słońca i xiężyca od zie- 
mi, wyrażone w promieniach ziemi, wypada : 

| | 54 
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R wst» 
R:r=wsts:wsts, Bp EAN 
r wst= 


r:8. 5=R:> Ga o"n" 


wstzm ” 


Czas więc na przebieżenie promienia wodzącego xiężyCa 
wyrazi się przez 


(8. 15”) wst8”,6__ , 
wst57' 5% 
W tym przeciągu czasu xiężyc ubiega na drodze swojćy 
©',66; ilość dosyć mała, która się pospolicie opuszcza, jest 
to prawie aberracya w długości, gdyż droga xiężyca po” 
__ chylona jest małym tylko kątem do ekliptyki. 

| Ziemia oprócz biegu peryodycznego ma jeszcze bieg 
dzienny około osi swojóćy, rozważyć nam więc wypada; 
azali szybkość tego biegn ma stosunek wyraźny z chyże- 
ścią światła, a stąd czy z tego biegu wypada jaka aber 
racya dla ciał niebieskich. Porównaymy chyżość biegu 
wirowego z chyżością biegu peryodycznego ziemi.. WWy- 
raźmy promień równika ziemskiego przez Z, obwod równi- 
ka wyrazi się przez 2m./—=2m.r.wstm. Jest to, droga ubie-. 
Żona w. przeciągu dnia gwiazdowego, czyli w przeciągu 
23%.56'—=1456' czasu średniego, przez punkt równika zjem- 
skiego, wyrażona w częściach odległości słońca od ziemi, 
stąd droga ubieżona w jednćy minucie wyrazi się przez 


2wr.WSstw 


1456 


gdzie w znaczy parallaxę poziomą słońca. 
-_ W biegu rocznym ziemia ubiega obwód koła 2z», dro- 
ga więc ubieżona w jednóy PO przez bieg ziemi peryo- 


| dyczny, wyrazi się przez , gdyź rok zawićrą minąt, 


525969 > 969 
525góg. Nazwawszy więc chyżość ziemi w biegu rocznym 
przez v, a w biegu dziennym przez v wypada: 


ś 
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o _Zrr.wsta 525969 





vy. . 1456 2wr 
v.52596g.wst.8',6 wa 
14356 6 62 


Fć 


Znmaydujemy, że chyżość biegu peryodycznego jest 62 razy 
większa od chyżości ziemi w biegu dziennym, naywiększa 
więc aberracya z biegu wirowego ziemi pochodząca, wy- 


14 


., c 30 . . r. e 
nosić może z—, to jest zaledwo trzecią część sekundy, i dla 


tego w wielu rachunkach opuszczoną bydź może. Dla 
mieszkańców mających szerokość „H, szybkość jest mniey- 


p 1 
szą, i aberracya wyrazi się przez z ' dost H. 


Gdyby chyżźości biegu peryodycznego xiężyców i ich 
biegu wirowego miały stosunek znączny z chyżością świa- 
iła, mieszkańcy xiężyców doświadczaliby trojakiego gatun- 
ku aberracyi wypadającóy z trojakiego biegu, to jest: z bie- 
gu wirowego, biegu około planety głównego, i nareszcie 
z biegu około słońca. 

Zastanówmy się nad sposobami otrzymania zrównań da- 
jących nam aberracyą gwiazdy we wznoszeniu się prostćm, 
zboczeniu, długości, i szerokości, mając wzgląd na odmien- 
ną chyżość biegu ziemi w koło słońca w różnych | Je) yw zglę- 
dem tćy gwiazdy położeniach. 


LXXXYVI. FF yrażenie ogólne łuku w przeciągu 4. 13” ubieżone- 
go przez ziemię. 


Wyobraźmy sobie (fig. 68) przez mm' łuk ubieżony 
przez ziemię w przeciągu czasu bardzo małego, wyrażone- 
go przez dt; Om jest promień wodzący ziemi, który na- 


zwiymy przez r, a którego wyrażenie, jak wiemy, jest na- 


stępujące 
ęPUJĄ  a(i—e) 


- a-pedost(v— s) 
gdzie a wyraża połowę osi większey ellipsy ziemskiey, e 
stosunek mimośrodu do tćy linii, v długość ziemi a » dłu- 





| 





| 
| 


= K. Ao "ENY" = 0 Z pn sa 
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gość punktu przysłonecznego. Zarysowawszy łuk znn pro- 
mieniem Om mieć będziemy w troykącie mam'n, który dla 
małości boków za prostokreślny uważać można, 


mm —=ds =V mne +- mn 
nazywając kąt mOm' przez do mamy 
| mn='rdv 
m'n==dr 
Stąd 
ds*=rdv dy". 
Lecz że dr jest to odmiana promienia wodzącego w prze” - 
ciągu czasu dt bardzo krótkiego, bo w przeciągu tylko 
5.13; odmianę więc tę dr w sttópóte « ziemskiey zbliżonćy 


adysókuód do koła, uważać można jako ilość nieskończenie 

małą, i mogącą się opuścić w porównaniu ilości rdv; stąd 
rmnm =ds =rdy 

to jest możemy uważać łuczek mały ellipsy mmm' jako łu- 

czek koła zarysowanego promieniem r. łuczek ten mm, 

uważając go ż odległości a czyli raczćy kładąc g0 na łuk, 


którego promień jest a, zaymie pewną liczbę sekund, kó 
rą nazwiymy przez dz, stąd 


ds 


a 


ds= 





Wartość Jos0t ds' a stąd i wartość ilości ds zależy, jak 
widzimy, od promienia wodzącego r i biegu ziemi w dłu* 
gości; idzię © wyrażenie ogólne i łatwe do rozwiązania 
szczególnego wartości na ds. 

Powićrzchnia ellipsy ziemskiey wyraża się jak wićmy 


a . t , . . , . 
przez 2. —, powićrzchnia zaś ubieżona w jedności czasu 


pz . 2 ab ę | 
przez promień wodzący; będzie To z gdzie b wyraża po- 
łowę osi mnieyszey ellipsy, a 7' czas obrotu peryodyczne- 
go ziemi, wiemy bowiem, Że te powićrzchnie są propor- 
cyonalne czasóm. Nazywając przeto stosunek stateczny 
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2” . . NL. 15 LJ * r . - I . w. 
q» czyli kąt ubieżony biegiem średnim w jedności czasu, 
' przez m, powićrzchnia wycinka ubieżona w jedności czasu 
' Wyrazi się przez 


o» ab ab 
FE dł = — ndt. 


Uważając zaś tę powićrzchnią za powićrzchnią wycinka 
kołowego należącego do promienia r, wyrażenie jóćy jest 
z”do | 


2 





stąd, ponieważ te wycinki w tymże samym uważamy ubie- 
Żone czasie, wypada - 


z?dy =abndt. 


__rdo : bndt _ 
Sa Pa 
0 tkędyioźówy 


= a(1—e') 


ds 


__aV/1—e'.ndt 
a(1—e') 
ndt 

=———— (1 Le dost(v—wv 


ze ndtfa -- e dost(vp—s)] 


f1 + edost(v— sy) + 


opuszczając bowiem potęgi ilości e wyższe nad jedność, 
wypada ż | 
Yi—e =1—3e-etc=1. 
ość ndt łatwo może bydź oznaczona w liczbach, albo- 
wiem | 
2m 2w 


Ex BĘ 3651,25638 


ilość tę wyrażoną w częściach promienia wyraźmy w se- 
kundach łuku, mnożąc ją przez liczbę sekund, jaką pro- 
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mień koła na jego obwodzie zaymuje, nazwiymy tę liczbę 
n > e. 

sekund przez r, otrzymamy: 


" 
2% 


2 305,25638" 


Jest to bieg ziemi w przeciągu dnia jednego, wyr ażając więc 
dt w częściach tóyże samćy jedności, to jest w częściach 
dnia, mamy 

493',2 ay ŻLA ;2 

3600.24 86400" 


2r.r" _ 493,2 2.5 „1415926 493,2 


dt= 


ńdlz=zrp rzą Ra = -265.25638 * Bóżgo 20 06264 ,8—20',255 


ds = 20',255 f1 -- e dost(v— »)). 


Jest to bieg ziemi w przeciągu czasu jakiego światło po- 
potrzebuje do przebieżenia połowy osi większey drogi 
ziemskiey. Szukaymy teraz odmian jakie w gwiazdach 
z przyczyny tego biegu ziemi zachodzą co do wznoszenia 
się P9080, zboczenia, długości i mig 


LXXXVII. „Aberracya we wznoszeniu się prostćm i zboczeniu. 


Ponieważ w. wymiarach kątowych odległości gwiazd, 
promień pozornćy kuli niebieskiey , który: śr odkiem jest 
ziemia, może bydź jakikolwiek, możemy więc go uczynić 
równym ilości a, to jest odległości średniey słońca 0d zie- 
mi, tak Że gwiazdę m, którćy aberrącyi szukamy, możemy 
uważać jako odległą od środka ziemi o ilość a==-4m. OQd- 
nieśmy położenie gwiazdy m do trzech osi prostokątnych 
«©,y, z (fig. 69), przechodzących przez środek ziemi _4; oś 
«x przechodzi przez punkt równonocny wiosenny, 08 y': 
leży na płaszczyźnie równika, oś zaś z przechodzi przez 
biegun północny równika. 


AP=x1=AM dost M AP — Amdost m AM dost M AP. 


Kąt /M/A4P jest to kąt na płaszczyznie rójynika, mierzący 
oddalenie się gwiazdy od linii równonocnćy, jest to więc 
wznoszenie się proste gwiazdy, które nazwiymy przez +4, 
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podobnie kąt m4/M, oznaczający zboczenie zwikódy, na- 


zwiymy przez D, a otrzymamy: 


r=adost.4dost D. y=awst.4dostD. z=awstD. (1) 


sty A=". wstD=., 
TU © 
Przez skutek aberracyi gwiazda przebiega małą przestrzeń 
am równą ilości ds' co do wielkości i co do kierunku, 
i bierze położenie m'; idzie o znalezienie odmiany stąd 
wynikającóy we wznoszeniu się prostćm i zboczeniu. Po- 
nieważ łuczek mm'=ds' jest bardzo mały, odmiana poło- 
żenia gwiaźdy jest także bardzo mała, tak że tę odmianę 
można uważać jako różniczkę położenia pićrwszego, w któ- 
róćm ilości a, z, y, z, odmieniły się 0 da, dz, dy, dz; ró- 
Źniczkując więc wyrsżena: na wznoszenie się proste SEE 
mamy 


dA= (DZE dost-4 


Nazwiymy jeszcze przez a«, £, y, kąty jakie mały łuczek 
ds robi z trzema osiami z,y, z. Prowadząc przez punkt 
m osi równoległe do 1,y, z, iodeinając na nich przyró- 
stki współuszykowanych, to jest 77, mo i mp, otrzymujemy: 

mn=ds dost « 

zno =ds dost£ 

map =ds dosty 
Jakoż wićmy, że w ogólności różnica współuszykowańych 
dwóch końców linii, rozdzielona przez długość linii w prze- 
strzeni uważanćy, wyraża dostawę kąta, jaką czyni taż li- 
nija zosią do którwćy współuszykowane odnosimy, stąd więc 


dx d dz 
dj = dosta, dy = dost, jj = dosty Kao (dh 


Włóżmy w wyrażenie na d4 wartości za z, y, dz, dy, 
przez: funkcyą a, B, „4, D i ds, wyciągnione ze zrównań 
(1) i (2) otrzymamy abertaóyę we wznoszeniu się prostćm 








272 POCZĄTKI ASTRONOMII 


ds 


dA=—qo—-7) dostawst.4)..... (a). 








7Zrównanie 
|. z=awstD 


różnicowane daje 
dz =a dost D.dD da wst D 


dz — da wst) 


| 4P— adostD 
Kładąc w tóm wyrażeniu ds dosty zą dz, mamy 


ds'dosta—dawst) 
dD= i adosto 


Wyrzuómy z tego wyrażenia da za pomoca następujących | 

zrównań ; 
- , ax" + "2 _- z* 

ada=zdz +-ydy +- zdz 


sa cdr ydy zdz 


a 


da==(dost.-4dost Ddosta -- wst.4dost Ddost£ +- wstDdotty) dy', 


Kładąc tę wartość w zrównaniu na dJ) mamy: 


dD— ds' |= — wi D(dos Ado dora + wst Adost Ddost8  wstDdosty | 








_ds dost 9 > | wst? D dosty 
Aaa wd — wst D (dost A dost s -|- wst 4 dost 8) — dow 5 


pe4<3 2 
ds |--Z = YE — wst D (dost A dost «a -|- wst A dost Bł 


=" 
ds 
== |dost y dost 0) — wst D (dost 4 dost « +- wst 4 dost 5 « « (b). 


Zwównania (a) i(b) dają aberracyą we wznoszeniu się pro” 

stćm i zboczeniu, ale z nich wyrzucić należy kąty « Ń; 6 

przyydziemy do tego następującym porządkiem. 
Wystawmy sobie na fig. 70 środek słońca przeź Ś; 








= am ewka I" ua z Ów z 
3 
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przez który poprowadźmy trzy osi, X FT, Ź, równoległe 
tym któreśmy prowadzili przez środek ziemi; linija ESC 
wyraża przecięcie równika z ekliptyką, odniesioną do kuli 
niebieskiey i wyobrażoną przez koło ETT'C, czyli liniją 
punktów równonocnych, 7'R, jest styczną do drogi ziem- 
skiey w punkcie gdzie się ziemia znayduje, $7" równole- 
głą do tóyże stycznóy. ' W troykącie kulistym £ZB7' kąt 
BET=» wyraża pochyłość ekliptyki do równika 


ET =TSE=XART=« 
BT =1T'SB =B. 
Podług więc zrównania fundamentalnego 


dost£ — dost a dost ZB 
wsta wst 43 


dj 


dostw = 


lecz że ZB=FSX = go, wypada 





dost £= dost» Wst «. 


Wyobraźmy teraz tróykąt gzB na powićrzchni kuli 
w którym 
EZ=go,.--ZT"ZZST'=y 


dost ZET" =" 
w wslm 
gdyż dost £Z= 0,  wstŁZ=1 
ponieważ zaś 
ZET'=g0* —w 


gdyż tróykąt ZEB jest tróykątem w którym każdy łuk 
wynosi go?, a stąd każdy kąt jest prostym, wypada więc 


dosty 
wsta 





wstw—= 


dostą = wstwwsta. 


|s3) 
wi 
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Podstawmy otrzymane wyrażenia na dost£ i dosty W? 
wnania (a) i (b) wypadnie 
ds' 
- adost 


ró- 


dA= 





posta doste dost .4— dosta wst] w PRiaĘ (c) 


daD=© (wstawstw dost ) —wst D dost.4 dost « — 


* 


—wst/)wst.4wstadoste)........ "Bp (dy- 


Należy nam jeszcze wyrzucić z tych zrównań kąt a. Na 
ten koniec nazwiymy przez 8 kąt Tmau4 jaki czyni sty” 
czna RT' z osią wielką ellipsy, którą tu wyobraźmy przeź 
qSm, rachując kąt ten od stycznćy ku osi wielkiey elli- 
psy w tę samę stronę w którąśmy rachowali kąt «, między 
tąż samą styczną a liniją punktow równonocnych zawarty: 
Oznaczmy przez z' y' współuszykowane punktu 7' odnie 
sione do środka słońca, i do osi ellipsy ziemskiey. Sty- 


czna kąta 6 wyrazi się jak wiemy przeż ę Ź ; nadto 
w=rdost4ST yźrwst4ST' 


albo nazywając kąt jaki czyni oś a: z osią wielką drogi 
ziemskiey przez », mamy 


c =rdost(v—r) 
gy =rwst(v—m) 


gdzie v wyraża kąt jaki robi promień wodzący ziemi z osią 
a czyli z liniją punktów równonocnych. Uważamy teraz 
liniją EqCT" LE nie juź jako rzut drogi ziemskiey na kulę 
niebieską, ale jako ellipsę drogi ziemskiey, w którćy mq 
jest osią wielką a ST = r promieniem wodzącym. 


dr wst (vo—s»)-rdost(v—s)d» 


ea 
+: iarzy: isę dr dost(y —z)—rwst(v—s)dv 





Weżmy teraz wyrażenie na dr wyciągnione z różniczko- 
wanego zrównania na promień wodzący w ellipsie. 


a(1—e') 
1 + edost(v—m) 


Pz== 
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dr = 386 —©')wst(v—sydo 
(1-Fedost(p—a)) 


dr__ ewst(v— s) dy 


| ka 1 --edost(v— s) 


kładąc to wyrażenie w zrównanie 
i 1 


dr 
1 x wst (v— ») -- dost (v—s»)do 








sty 0= : s „PANK 
— dost (P—s)— wst(p -— ») dy 
otrzymujemy : 
_ styś= e wst'(v—z)-Fdost, v—s)--edost(v—r) . 


ewst(y=s)dost(y=z)—w st(v—»)—edost( v—ns) w )wst(o—r) 


e-- e-+dost(y—r) 


—wsty— r) 





sty= 


Nazwiymy przez 8 kąt jaki czyni promień wodzący $7' 
z węgielną 77V przez punkt 7' poprowadzoną, będzie 
a=XRT=s+- AST = a -|-0 
3 =go — ST R=go*—(:+—rv)=go*—a tv 
69-40 sz) 


__ sty(—7)-- dosty 
sys = 1 —sty (v—m)dosty 8 
dzieląc licznika i mianownika przez dosty 6 wypadnie 
sty(v— m) sty8-1 R» | 
sty0—sty(y—2) 
Kładąc w tóm wyrażeniu olrzymaną wyżćy wartość na 
styś otrzymamy : | 
,  esty(y—a)-+- sty(v— 7) dost (v—s) —wst (v—s) 
stys— ——— <=dost(v —7)+ sty (0— m) wst (v— w) 
>= esty (p—z) dost (v— ms) 
sty*= udost (o = =); dost (— s) wst” (r Ez 


styż= 


xa 
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__ ewst(v— r) 
_ 1--edost(v—s) 
styd= ewst (0—s)(1 Ledost(e—s))"F 
= ewst(v—s)f1 —edost(v—r)--etc.) 
=ewst(—s) —e' wn date wt, , 


opuszczając wyrazy mnożone przez potęgę mimośrodu dk 
szą nad pićrwszą, pozostanie : 


sty$ = ewst(v—rm' 
0—=sty$ — Isty»0-|-... 
=ewst(v—m) 
a stąd | 
« =v--go* —8=go” +|-—ewst(v— r). 


„Ponieważ oś X poprowadziliśmy przez punkt równonocny 
wiosenny, odległość więc tego punktu od osi wielkiey el- 
lipsy czyli od punktu przysłonecznego P jest długością te” 
goż punktu, którąśmy nazwali przez m; kąt zaś v wyraża 
drugość środosłoneczną ziemi. NASZA długość słońca 
przez © a dłngość punktu przyziemnego przez », mamy: 
©1807 +-v, w = 1809 +-% 
stąd i 
a =Q©— go —e wst(© —r) 
wstę=— wst (go” — [© —e wst(© —z)]] 
* ==—dostfo —ewst(©—z)) 
=— dost © —e wst(O z) wst O 
gdzieśmy dla małości łuków wzięli 


dost fewst(© —»))=1 


wst fe wst (O —7)| =e wst(© — r) 
podobnie 


dost a =dost(go? —[O —ę wsi(© —»)]] 
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= wst f© —ewst(© —s)] 
=wst © —ewst(O —s)dost Q. 
Położywszy wywiedzione tu wartości na wsta i dosta 


w zrównaniu (c) zamienimy je na następujące : 


dA=— LM gp (ystA wst6 —ewst(0 — »)dost © wst 1+- 


-Ldostedost.Adost9+dostedost.fewst(©—»)wstoj 
gdzie kładąc 
ds =ads=a20',255 (1 + e dost p—s)] 
= a20',255 (1 +- edost(0—sz)] 


otrzymujemy aberracyą we wznoszeniu się prostćm przez 
następujące wyrażenie . 


ASSEWY Pozeadiłae geo” „255 





5t --edosi(0—»))(wst.4wst©+- 


+ dost» dost 24 dost © —e wst(©—r) dost © wst .4 
-L edosta dost ANM st © wst(© —z)|. 


Wykonywając mnożenie i opuszczając wyrazy mnożone 
przez e” otrzymamy 





Aber.W.Pr==— 2 aas7 (dost » dost 24 dost © -|- wst „4 wst © 


| e dost» dost „4 wst © wst(O — r») 
— ewst_4dost © wst(©— rz) 
+ edost» dost -4 dost © dost (© ZA 
-k e wst .4wstO dost (© —z)] 


czeń to. 20027 (dosta dost Adost © OCE 


I Wp PKO 
-Lewst.ffwstedost(9—z)—dostowst(0—2)]] | 
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= 20,255 a o) 
=— dost) fdost w dost 24 dost. © -j- wst 24wst 


-Le(dostedost/Adostr--wst.Awsta)) .. .(C')- 


Dla otrzymania wartości na aberracyą w zboczeniu, połóż- 
my w zrównaniu (d) 


ds =ads=r.20',255 (1 -e dost (© — »)) 
i wprowadźmy znalezione wyrażenia na wsta i dosta; 
Aber.Zb-=dD=—20',255[1--edost(©—r)]wst DfdostAdosta-+ 
-pwst.śwstadostej—20',255dost Dwstawste(1-|-edost(©—r)) 
=—20',255(1--edost(©—z))wstDfdost.4wsto— 
—edost.Adostowst(©—r) 
—wstAdostedosto—ewst-fdostewstOwst(© —)] 
—20 „255dost Dwstaędost© -+ewst(©—sz)|[1-Hedost(©—x)] 
=—20',255 wst) (dost.4wst©—wst.4dostedosto— 
— e dost .4 dost © wst(© — r) 
—e wst 4 dost» wst (0 —») wst O 
--edost.4 wst © dost (© — ») 
— ewst.4dost «dost © dost.(© —s)j 
—20',255dost Dwstafdosto-Lewstowst(©—r) 
-Ledostedost(©—r']. 


Opuściliśmy tu tak jak i pićrwiey wyrazy mnożone przez e”. 
/wownanie to po uproszczeniu przywodzi się do następu- 
jącego : 
„Aber.Zb.=—20',255wstDfdost.4wsto—wsta4dostedosto— 


—ewst.Adostedostr+-edost/fwstz) 
—20',255dostDfwstadost©--ewstedosiz) . . . (d'). 


Kładąc w zrównania (c)i(d) za e wartość liczebną o,o168 
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($ 55), zrównania te zamienią się na następujące: 


Aber. VV.Pr==— a (dostedostu4dosto HstAwito) 





A (dostadost.fdostrj-wst.4wstw) . .. (c) 


Aber. Zbo. =-Ąk20',255wst.D(dostewst.4dost© —dostx/wst©) 
—20”,255dost DwstedostO 
-+0',54wst D(dostowst_Adostr— dost Awst») 
—o' ,ś4dost/)wstedostz ....... c DR (dy 


Kiedy się układają tablice aberracyi, z którychby w krót- 

szym można było wyciąg gnąć czasie odmianę wznoszenia 

się prostego i zboczenia, naówczas opuszczają się wyrazy 

od mimośrodu e zależące. Aberracya we wznoszeniu się 

prostóm wyrazić się wtenczas może tym sposobem: 
20,255 


dA=— zi p tdoste[dost( —/)+- dost (© |--4)] +- 
-- dost(© —.4)— dost(© +-.4)] 


= 27 (ewst'twdost(6--./)—adost'edost(0—0] 
0364 dost (-4 ©) — 19,42 dost (//— ©) | 

SX Roi Wok oc) w 

Podobnym sposobem otrzymuje się zrównanie na odmianę 

zboczenia 


dD=19 ,42 wst D wst(.4—©)—o0',84 wst) wst(-4+|- ©) 
—8',07 dost © dost ) ...:«++++-2: 2222 - (8) 








Bardziey szczegółowe wskazanie wyprowadzenia formuł 
(«) i (8) podług których układają się tablice aberracyi, znay= * 
dzie czytelnik w Astronomii Delambra (T. III. k. 115). 


LXXXVIII. Aberracya w długości i szerokości; i oznaczenie ilo- 
ści stałćy w zrównania uberracyi wchodzącćy. 


W yprowadziliśmy zrównania dające nam aberracyą we 
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wznoszeniu się prostóm i zboczeniu przez funkcyą ilości, 
które się z tablic słońca i z katalogu gwiazd lub z checi 
wacyi wynachodzą, gdzie mieliśmy wzgląd na elliptyczność 
drogi ziemskiey, którą często w podobnych rachunkach 
astronomowie opuszczają. (o się tycze aberracyi w dłu- 
gości i szerokości , formuły na nie wywodzą Astronomo- 


„wie mnićy więcćóy długim sposobem (*), gdy tym czasem 


formuły te z naywiększą łatwością wyprowadzić się dają 
ze zrównań otrzymanych na aberracyą wznoszenia się pro- 
stego i zboczenia. Jakoż zrównania (c) i (d') służą na 

wszelką wartość w, a zatóm ina ten przypadek gdzie w—=0. 
Jeżeli w=0, wznoszenie się proste gwiazdy zamienia się 
na długość, a zboczenie na szerokość, tak jak i aberracye 
wznoszenia się prostego i zboczenia zamienią się na aber- 
racye długości i szerokości, i wyra się przez następu- 
jące du ównania 


_ 20',255 dost (Z£—©)— 0',354dost(Z—r) | 
RZ dost A c 


Aber. dług. = +. (2) 


„Aber. szer. = 20 „255wstawst(Z—©)--0',54wstawst(/1—7)..(2) 


gdzie Z wyraża długość, a A szerokość gwiazdy. 
Czyniąc w zrównaniu («) ©=/L, a=o0, otrzymamy 
aberracyą na słońce 
— 20',2595 — 0 ,54 dost (© — z) 


opuszczając Wyraz drugi, który nigdy nie może bydź wię- 
kszym nad 0',54 otrzymujemy w pałęke stateczne na aber- 
racyą słońca to jest 


Ab. o = — 20,255. 


W  zrównaniach (c), (d'), (x), (£), zboczenie D i szerokość 
A są dodatne jeżeli są północne, odjemne zaś jeżeli są po- 
łudniowe. 

Współczynnik stały 20',255 może się wynaleśdź ; z ob- 
serwacyy gwiazd stałych w różnych porach roku. I tak: 


az” 





(+) Delambre (Astronomie) T. 111. k. 107—109, 
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obierzmy gwiazdę, którćóy wznoszenie się proste jest zero, 
formuła na jóćy aberracyą w zboczeniu, opuszczając wyra- 
zy zależące od mimośrodu, będzie 


Aber. zb. =2o0',255 (— wst © wst. 7) — dost ) wste dost ©). 


Obserwuymy tę gwiazdę wtenczas kiedy długość słońca 
© =go”, i wyraźmy współczynnika nieznanego 20,255 
przez a; aberracya w zboczeniu wyrazi się przez —awst/). 
Obserwując potóm tęż samę gwiazdę w sześć miesięcy. po- 
źniey, kiedy © = 2707, otrzymamy aberracyą w zboczeniu 
wyrażoną przez --awst 2. 

Nazywając przeto przez O' i O” zboczenia otrzymane 
przez obserwacyą w pićrwszćm i drugićm położeniu ziemi, ' 
przez D' zboczenie rzetelne poprawione co do poprzedza- 
nia pupyktów równonocnych w pićrwszey obserwacyi, przez 
I) 2-E zboczenie rzetelne w obserwacyi drugiey, gdzie £ 
znaczy ilość urosłą z przyczyny poprzedzania punktów ró- 
wnonocnych w przeciągu czasu między obserwacyami upły- 
nionym, otrzymamy 

0=D'—awstO' ; 
0=D + E +awst O' 
ZŻ OBESER" 
— wst 0'+wst0' 
Tym sposobem przez obserwacyą gwiazd stałych łatwo jest 
ocenić wartość współczynnika a. Kształt wyrażenia war- 
tości na a pokazuje wyrażnie , że gwiazdy wybierane 
na jóy oznaczenie powinny mieć zboczenie jak naywię- 
ksze, gwiazdy więc u nas wkołobiegunowe są naywłaściw- 
sze do tego użycia. Bradley z obserwacyy gwiazd ró- 
znych, znalazł na a następujące, wartości 
WAMOKÓY, «6 a o 4 dary ZBRSŁO Ś, 
8 OBOKAES. Wa waoCI 406 WB Yaro BOYA 
dn Wielkiey niedzwiedzicy . . . . . . « . 40,4 
s Raliinel "22" 6) an w 6ctoz ie 036 44 AGB 
Ż $.l.._ . kir "e zi" sy0a dwię WIZO 
M1... WO ROWE KA 609 „7. ROA 
- —R——>LLL 
wypadek średni —= 40,5 
56 
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Wartość więc średnia na a wypadająca z obserwacyy Bra- 
dleja jest 

- KJĄ SEGA 5904 


Dełambre z rachunku obserwacyy tysiąca zaćmień pićrw- 
szego xiężyca Jowisza wyciągnął wartość na a = 20',255. 
Zyoda tak doskonała w wypadkach wyeiągnionych ze spo- 
sobów zupełnie od siebie różnych, dowodzi, że wartość na 
ilość szukaną jest dobrze ocenioną. 


LXXXIX. Parallaxa roczna gwiazd stałych, wyprowadzenie od- 
mian stąd wynikających w długości, szerokości, wznoszeniu 
się prostem i zboczeniu., 


Obserwacye gwiazd stałych robione w różnych pun- 
ktach powierzchni ziemi, i porównane z sobą, przekony- 
wają nas, że parallaxa gwiazd stałych jest zupełnie nie- 
znaczną, czyli że promień ziemski porównany z odległo- 
ścią gwiazd stałych jest ilością nieskończenie małą, i słu- 
Żyć do wymiaru tóy odległości nie może. Lecz że zie- 
mia, jakeśmy się ostatecznie przez skutki aberracyi prze- 
konali, ma bićg własny około słońca, mamy przeto podsta- 
wę nie równie większą od promienia ziemskiego, szukay- 
my więc azali położenie gwiazd stałych, uważane z dwóch 
końców średnicy drogi ziemskiey, wynoszącćy 25909 pra- 
mieni ziemskich, zostaje zawsze to same albo też ulega 
pewnym odmianom, i te odmiany staraymy się jeśli mo- 
Źna poznać i ocenić. 

Wyobraźmy sobie na (fig. 71) koło 7'GG' zakreślone 
ze środka słońca promieniem równym odległości gw iazdy 
od słońca, i którego płaszczyzna przechodzi przez ziemię 
będącą: w punkcie 7'. (Gwiazda ( widziana ze słońca 
w punkcie m, z ziemi widzianą będzie w punkcie m/, sku 
tek więc parallaxy jest łuk mem czyli kat 7'GS=G 


r * 


S 
wstG=G=w SŁS-775 . 


Nazywając promień drogi ziemskiey przez A, i czyniąc przez 
przybliżenie stosunek tego promienia do odległości gwia- 
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zdy od ziemi równym stosunkowi tegoż promienia do od- 
dległości gwiazdy od słońca, to jest czyniąc 

TREES R 
otrzymujemy : £ 


G=pwstS.... (3) 


gdzie kąt S$ wyraża kąt w słońcu między położeniem gwia- 
zdy i położeniem ziemi zajęty, a którego wstawa może bydź ' 
brana za równą wstawie kata G7'8. Jest to zrównanie 
podobne wyrażeniu dającemu nam parallaxę wysokości ja- 
kiego planety przez parallaxę poziomą ($ 55). 

Niech koło 7.44' (fig. 72) oznacza ekliptykę, 7? bie- 
gun ekliptyki, 7' mieysce ziemi widziane ze słońca, 7G 
koło wielkie przechodzące przez środek ziemi i słońca i 
przez gwiazdę G. Koła te wszystkie uważamy odniesio- 
ne na kulę pozorną niehieską, którćy środkiem jest śro- 
dek słońca. (Gwiazda uważana ze środka słońca pokazuje 
się w punkcie G, z ziemi zas przez skutek parallaxy wi- 
dzianą jest w punkcie G' na przedłużeniu koła 4'GQG*', prze- 
chodzącego przez ziemię i słońce. Podług zrównania (6) 
mamy ZE | 
GG =p wst 7G. 


Długość gwiazdy środosłoneczna jest 0/24, długość środo- . 
ziemna jest oYy-4, różnica więc, czyli parallaxa długo- 
ści, jest to łuk „44' | 
06 _ GGwstG 
A= "Z dosta 
a wyraża szerokość gwiazdy pozorną, którą dla małćy 
bardzo różniey od szerokości środosłonecznćy wziąść mo- 
żemy za prawdziwą, gdyż jak widzimy ze zrównania na 
AA, stosunek mnożący GG' bardzo się mało przez to od- 
mieni, i nieznaczny tylko wpływ mieć może na odmianę 
wartości łuku 4/4. Nazywając więc przez a szerokość 
gwiazdy, czy to odniesioną do środka ziemi czy do środka 
słońca mamy 
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wst Z Gwst” 
dost A 


Ponieważ zaś w troykącie 714G 


„AA p 


więc | 
4 „_ pWst4T __pwst(Z—$5) 
KĘE dosta _. _ dosta 


gdźżie Z znaczy długość gwiazdy a 2 długość ziemi. Qzy” 
niąc nareszcie © = 190? +- ©, otrzymujemy : 

__ pwst(£—180—©) 

w dost A 

_ —pwstłi80—(Z—0)] 

żę dosta . 


__—pwst(/7—0©) 
EW. * T UZOWAĆTÓĆ ( p )- 


Parallaxa długości 


Parallaxą w szerokosci jest łuk oG 


0G = GG'dostG = pwst 7GdostG 
a że , 
wst.47' 


t prz It CT” A I 
wst7G wst 


więc 
Parallaxa szerokości , = oG =pwst47dostyG. 
Ponieważ zaś podług $ g tr. kul. mamy 


sty -47T' Ć 
WPO=NIŹŚE ... (oów.fi 





czyli 
wst 4G 
sty „41 





dostyG = 
więc 
Parallaxa szerokości = oG =pwst4AGdost4T' 


= pwstadost(Z— 2) 
= — pwstadost(Z£—©)...- (9)- 
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p orownywając między sobą zrównania na aberracyą i pa- 
rallaxę w długości i szerokości, łatwo jest widzieć wiel- 
ie między temi zrównaniami podobieństwo. Jakoż opu- 
$zczając wyrazy zależące od mimośrodu drogi ziemskiey 
mamy $ 88. 


Aberr. długości e 20',255 dost (Z — ©) 


dost A 
Aberr. szerokości _ =-+20',255 wsta wst (Z — ©) 
Parallaxa długości = c 
Parallaxa szerokości = — pwst a dost (7 — ©). 


Jakkolwiek wyrażenia te są sobie podobne; łatwo jednak 
jest w nich widzieć różnicę wyraźną skutków aberracyi . 
od skutków parallaxy rocznćy. Jakoż aberracya w długo- 
ści jest naywiększa, kiedy 


L=© albo LŁ=180? 0 

przeciwnie parallaxa w długości naywiększa jest kiedy 
IL=go* +© albo Ł£=270 HO 

Podobnież aberracya w szerokości naywiększa jest kiedy 
I =go”+©, L=2970 +0 


naywiększa zaś parallaxa w szerokości przypada wten- 
czas kiedy 
L=©0, L=180+-0. 


' Jeżeli w zrównaniach na aberracyą w długości i szeroko- 
ści powiększymy długość słońca o go”, a zamiast współ- 
czynnika statecznego 20,255 położymy -parallaxę p, otrzy- 
mamy zrównania na parallaxę w długości i szerokości też 
same, jakeśmy z innych wyciągnęli uwag. Jeżeli więc chce- 
my otrzymać sposobem naykrótszym parallaxę we wzno- 
szeniu się prostóm i zhoczeniu, dosyć jest wskazane pod- 
stawienia wykonać na zrównaniach (c) (d"”), opuszczając 
w nich wyrazy zależące od elliptyczności drogi ziemskiey. 








/ 
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Jakoż łatwo jest widzieć, że w tym przypadku zrówna- 
nie (c) zamieni się na następujące : 


NR ARĘ" mę Spaak uk TEA 0-LG 
A—AZP ar, N z.pr.=— > zj 1ost dost.4dost(go"--0)-- 


- +- wst.śwst(go” -- ©)) 


—— 
—-- 


a ZE KO WZA dost 
asi m Poswiówc Ew RO yć 


Kłądąc w tóm zrównaniu 
2wst © dost.4 = wst (44 ©) — wst(.4— ©) 
odost © wst.4 = wsi (4 +- ©) +- wst (1.4 — ©) 
będzie 
p M dosto 
A —AZ— OT) a wst(.4--C)+- Heej 4-0) 








+- dn rwst( A—O) 
1—dosto 
=— TI, |yst44-0) ( g)rwst(4—0) ( 





1 +dosj 
2 


=— ED [wst(.4-0)wst'ł»---wst(./—0)dost';0] 

_Lubo pochyłość ekliptyki do równika nie jest. ilością sta- 
teczną, że jednak jćy odmiany są niezmiernie powolne; 
dla tego możemy w tóćm zrównaniu położyć wartość na w 
liczebną wypadającą na wiek teraźnieyszy, małe odmiany 
tćy ilości wcale na wypadek wpływać nie będą, tym spo” 
sobem mieć będziemy wyrażenie następujące na paralla* 
xę we wznoszeniu się prostćm: 


„AA ED (0041 5wst(.4--6©)+-0,958wst(.4—C©))....(r')- 


Podobnym zupełnie sposobem otrzymuje się parallax2 
w zboczeniu j 
| © 
D—D=par,zb.=pwstD[dostewst dost (9g0%--05—dostuAwst(gof 
— pdostb)wstedost(g0?--©) 





" 
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——pwstD|dostawstAw st” -|-do stełdoste ł 








-- pdostDwstewsto 
* w - dosta 
— post p) dost(.4—20)— z dost(.4-0©) 
-- zdost(4—©)+-;dost(.4-0)j 
-- pdostDwstowsto 
——pwstDidost' ;adost(./—©)-pwst';edost(.41-0)) 
+ pdostDDwstowsto 


=—pwst1)f0,0415dost(.4--€ )--0;9585dost(./—©)] 
-- o,5982pdostDwst© .........(S). 


Przez obserwacyą wznoszenia się prostego lub zboczenia 
możnaby oznaczyć parallaxę we wznoszeniu się pro.tóm 
lub zboczeniu, skąd potóm za pomocą formuł (r) i (s) ła- 
two jest oznaczyć ilość p, to jest kąt pod którym pro- 
mień drogi ziemskiey z gwiazdy jest widzianym. Wszy- 
stkie jednak gwiazdy stałe tak są od nas odległe, że wszy- 
stkie dotąd usiłowania Astronomów na oznaczenie paral- 
laxy którćykolwiek gwiazdy były bezskuteczne. - Wszak- 
Że bydź może, Że z pomnożonych dzisiay w tym celu oh- 
serwacyy przez narzędzia dokładne wyciągną z czasem 
Astronomowie tę ilość na pewną liczbę gwiazd świetniey-. 
szych, które jak się zdaje bliższe są nas jak gwiazdy, któ- 
rych swiatło jest tak małe, że je przez teleskopy tylko 
widzieć można. (Gdyby w którćykolwiek gwiazdzie znale- 
ziono i oceniono ilość parallaxy, naówczas w katalogu 
gwiazd kładzionoby jey położenie środosłoneczne, które 
potćm za pomocą wywiedzionych formuł, lub ułożonych 
podług nich tablic, na położenie środoziemne zamieniać 
trzebaby było. Z tego co dotąd dla ocenienia parallaxy 
Swiązd stałych szczególniey w Greenwich zrobiono, wnieść 
można, Że ta parallaxa w ogólności jest niezmiernie mała, 
i dla tego kryjąc się między błędami obserwacyi i innych 
ilości w położenie gwiazd stałych wchodzących, przez dłu- 
gie tylko szeregi z naywiększćm staraniem robionych ob- 
serwacyy ocenioną bydź może. 


—— EE TĄ NN NN ' 
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. 


XC. Potaci w jakich się pohazują komety ,i prawa którym 
w biegach swoich podlegają. | 


_ Oprócz planet pićrwszego i drugiego rzędu, 0 których 
dotąd mówilismy, pokazują się czasem na niebie gwiazdy 
mające bieg własny , które z początku pospolicie bardzo 
małe, powiększają się coraz bardziey, dochodzą do wiel” 
kiezo stopńia jasności, tak Że przewyższają częstokroć nay” 
jaśnieysze planety, nareszcie stopniami maleją i nikną. Cia” 
ła te nazwane kometami otoczone są zazwyczay atmosfe” 
rą światła zowiącą się brodą komety, która za zbliżeniem 
się ich do słońca przenosi się na stronę komety przeciw” 
ną słońcu , i zamienia się na długą łunę światła zwaną 
ogoiiem komety (queue);. | 

Postać komet jest rozmaita, jedne się pokazują jak zbio” 
ry waporów przez które gwiazdy wyraźnie widzieć mo* 
Żna, w innych oprócz atmosfery świecącćy postrzegać się 
daje massa stała nieprzeźroczysta, która się zowie jądrem 
komety; jednym towarzyszą niezmiernie długie ogony, gdy 
tym czasem inne ani ogonów ani otaczającćy je atmosfe- 
„ry światłćy nie mają. 

Sądzono dawniey, że komety są to meteory czyli cia- 
ła tworzące się i mające swóy hyt w atmosferze naszćy. 
Tycho pićrwszy uważając z robionych obserwacyy, Że ich 
parallaxa dzienna jest nieznaczna, umieścił je wyźćy niż 
jest xiężyc ziemski. Ponieważ te ciała mają bieg pewnym 
uległy prawom, który z ziemi łatwo obserwować. można, 
sądzić wypada, Że to są także ciała należące do świata 
słonecznego, i podobnie jak planety opisujące pewne dro- 
gi około słońca; z tą różnicą, że kiedy drogi wszystkich 
znanych dotąd planet są to ellipsy mało się różniące od 
koła, ellipsy komet muszą bydź bardzo spłaszczone, gdyż 








. — 
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raz przychodzą bardzo blisko do słońca, i wtenczas wła- 
śnie mogą bydź widziane, potóćm odchodzą niezmiernie da- 
leko , tak że nikną z oczu naszych. Można tedy uważać 


tę ellipsę jako zgadzającą się w małćy części łuku wi-. 


dzianćy dla nas z parabolą, i właśnie w tóm przypuszcze- 
niu rachują się biegi komet. Jeżeli tedy uważamy kome- 
ty jako ciała poddane sile rzutu i sile ciężkości, podług 
teoryi Newtona, ciała te podlegać powinny także prawom 
Keplera; to jest wycinki parabolicząe powinny bydź pro- 
porcyonalne czasóm na ich przebieżenie strawionym. 
W planetach prawo to wyraża się przez zrównanie 


„d=zpt 


gdzie „4 znaczy powierzchnią, £ czas, a p ilość stałą wy- 
rażającą powierzchnią ubieźoną w jedności czasu. VWar- 
tość na p wyciąga się ze zrównania. 

__mab | 
PST 


*_% 
== 


gdzie 7 oznacza czas łożony na przebieżenie całóy po-- 


wićrzchni elliptycznóy wab. 


Jeżeli ellipsa zamienia się na porabolę, jóy powićrz- . 


chnia iczas 7! stają się nieskończone, jakże wtenczas przyy- 
dziemy do wyrażenia na p, które jest zawsze ilością skoń- 
czoną. 
W zrównaniu wyższóm połóżmy - 
k 
T—=(Ca;, gdzie Gm 


a > 


a 


Podług bowiem prawa Keplera 7—= 7". O 


mab =+t md 


- Cat Gąt 
Wyrzućmy z tego zrównania b, wyrażając je przez fuń- 
kcyą d odległości ogniska od wierzchołka bliższego ellipsy 
dea—ae=ąq—Va —b, 


[|r4 


07 





JM bł 
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b= Voad—d* 


= e aS 
P=€c [/»d—7. 


Kiedy ellipsa staje się: parabolą, a staje się nieskończe” 
nie wielkićm, i naówczas wartość na p pozostaje 


p=Żvsd 









| © z 
A = peRZ- gy dt: 


Podług tego zrównania mając odległość d i czas t, można 
wyrachować powierzchnią paraboli ubieżoną przez pro- 
mień wodzący komety w z Pzebige czasu ż. Dla drugje- 
go komety mielibyśmy *" | 
= Vadt 
Stąd | 
A:A=Vd:yd. 
Powićrzchnie więc paraboliczne opisane przez różne kg. 
mety w czasach równych, tak się mają do siebie jak pier. 
wiastki kwadratowe z ich naymnieyszych od słońca gd- 
ległości. 

Wyobraźmy sobie płanetę opisującego koło , którego 
promień równy jest odległości naymnieyszey komety od 
słońca, powićrzchnia opisana przez planetę w czasie £ wy- 
razi się przez 


at ' 
Psiej: Ł 


wyrażając przez 7' czas peryodyczny planety. 


albo P=qValt 
A vad 
4 (a 
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a że bierzemy a=d, wypada | 
Ź „a. 
? SĘ Ta 

To jest, że w tym przypadku powierzchnia planety tak 
się ma do powierzchni komety w tymże samym czasie 
opisanćy, jak 1:/2. Zeby można było sprawdzić, azali 
wywiedzione teraz prawa zgadzają się z obserwacyami, na- 
leży umićć wynaleśdź z pewnćy liczby obserwacyy dro- 
gę komety, a stąd umieć wyrachować na każdy moment po- 
łożenie komety, a jeżeli rachunek zgodzi się z ohkserwa- 
cyami w tymże samym czasie robionemi, będzie to dowo- 
dem, że komety tak jak i planety, poddane są sile cięż- 
kości, albowiem rachowane ich biegi podług praw tćy si- 
ły zgadzają się z biegami obserwowanemi. 
-_ Dla znalezienia na kaźdy moment mieęysca komety, po- 
trzeba znać pierwiastki jego biegu; pierwiastkami temi są: 
pochyłość jego drogi do ekliptyki, położenie węzłów, po- 
łożenie punktu przysłonecznego, jego odległość od słońca, 
i czas przeyścia komety przez punkt przysłoneczny. Do- 
chodzenie tych pierwiastków jest bardzo trudne, z przy- 
czyny, że łuk komety opisany w przeciągu czasu kiedy gó 
widzimy, jest niezmiernie małym w porównaniu całćy jego 
drogi, Można jednak, mając wzy obserwacye środoziemne 
komety, to jest kierunek trzech promieni wodzących pro- 
wadzonych w różnych czasach z ziemi do komety, wycią- 
gnąć te wszystkie elementa, przypuszczając, Że droga ko- 
mety jest parabolą, i że bieg komety podług praw siły 
ciężkości odbywa się, ale rachunek ten dla swćy długo- 
ści wyłożonym tu bydź nie może, odesłać mi wypada czy- 
telnika do Astronomii Delambra, kilka na ten koniec po- 
danych jest sposobów: naypospoliciey używane sa Olbersa 
i Laplasa, a z tych ostatni jest naydokładnieyszy. 


XCI. Jak mając pierwiastki biegu komety znajome , dochodzi się 
mieysce komety na jego drodze , 'to jest kierunek i długość 
promienia wodzącego. 

Mając znane pierwiastki biegu komety, łatwo jest na. 


. 
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każdy moment wyrachować mieysce komety na jego drodze, 
Niech KP/M wystawia znaną parabolę, w którćy PS odle- 
głość ogniska od wierzchołka jóst wiadoma, wynaleśdź po- 
trzeba mieysce komety to jest punkt K naczas dany, czyli 
wynaleśdź kąt v wyrażający anomalią prawdziwą; i wiel- 
kość promienia WORZĘSCZO KS (*). Zrównanie ellipsy jest 


aż afa=e)_ 
5 " 1-kedosto 


kładąc e=1 s Ę 
a 
wypada : 


| afa=E=2))= Gz): 5-94 


1 +(—- — © Jost » v 14+- 0 — ("jie 1 + ( —oydosl 





na parabolę a= 


od d 
—1-Łdostv — dost'  atżenięE: () 


Jestto znajome zrównanie paraboli, z którego łatwo otrzymu- 
je się promień wodzący, jeżeli v jest znane, idzie więc tyl- 
ko o wynalezienie wartości na anomalią prawdziwą. 

Nazywając przez «,y, współnuszykowańe punktu £ li- 
czone od wierzchołka paraboli, będzie 


Powierzch. odeinka PKV=3zy 
POW." WKNS ZST: = ły(d— z) 
"Pow. wyc. PKS.. „=3czy +3y(d— z) 
Wyrażźmy tę powierzchnią przez f(d, v) 


dwsto 2dwstivdostiw 
= r Wstysz A = ada. A 
dost żv dost 2v 





y =2dsty1v 


(*) Figure łatwo jest wyobrazić. 
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d(dost' 3v— dostv) 


=d rdosty= 
c z: dostv dost zy 


kładąc dost +y=1—wst*1v9 
1 — dosty== 2wst'4v, będzie 
a=dsty'3v 
Wyc. PKS=4<d'stys3v--d'(sty3v—sty: 2v) 
= d' (styżł v-L łsty'4v). 
Znaleźliśmy pićrwiey, że powićrzchnia opisana w pewnym 
czasie wyraża się na parabolę przez 


Ag Wadi 


jeżeli więc przez £ wyrazimy czas jakiego potrzebował 
kometa do przeyścia od P* do K, powierzchnia gy2dt 
wyrażać właśnie będzie powierzchnią wycinka PKS. 
Biorąc średnią odległość ziemi od słońca za jedność, bę- 
dzie PE T'—= rokowi gwiazdowemu, a stąd 


Va 


pVadt =d' (sty łv + Ł sty”? v) 


- T'vd 
sy 2 


Z tego zrównania otrzymujemy łatwo czas upłyniony po 
przeyściu przez punkt przysłoneczny , ale jeżeli chcemy 
mieć anomalią mając czas dany, trzeba rozwiązać zrówna- 
nie trzeciego stopnia. Mając tym sposobem v, łatwo ze 
zrównania (1) otrzymuje się promień wodzący 7. 

Zamiast rozwiązywania ustawicznego tćy formuły Astro- 
nomowie ułożyli tablicę dającą £ na każdy stopień kąta v, 
i wzajemnie. WW tćy tablicy odległość d wzięta jest za 
jedność, to jest za równą odległości średniey słońca od 
ziemi. (Chcąc więc na pewną anomalią mieć czas dla ko- 
mety, którego odległość naymnieysza nie jest jednością ale 


q" 


— 





(sty v-+- z sty» 39) .... (3) 
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w ogólności równą d, potrzeba czas znaleziony ż mnożyć 
przez dź dla otrzymania czasu £' na kometę, którego odle- 
p 4 

głość jest d, albowiem L=; wyrażamy przez t' cza$ 
któremu odpowiada anomalia taż sama, jaka jest na czas £ 
dla komety, którego odległość naymnieysza od słońcą =1- 
W zajemnie jeżeli mamy szukać anomalii odpowiadającćy 
danemu czasowi, potrzeba ten czas dzielić przez dź dla 
otrzymania czasu ż, któremu odpowiadająca anomalia w ta” 
blicach jest własnie taź sama; jaka odpowiada czasowi z' dla 
komety rachowanego. | 


albowiem pz=jf (1) ==f 3) . 


Przez ten zwrót dowcipny zamienili Astronomowie pracę 
dosyć długą rozwiązywania zrównania (2),. na działanie 
w kilku minutach wykonać się mogące. Tablica ta nazy” 
wą się tablicą biegu parabolicznego komet (table du mou* 
vement parabolique des comctes) (*). * 

Wyralazłszy położenie komety względem punktu przy* 
słonecznego i mając znane położenie tego punktu, długość 
węzłów i pochyłość drogi komety do ekliptyki, łatwo się 
dochodzi oi i szerokość środosłoneczna komety. 


XCII. Kometj których drogi nie zgadzają się z perabolą rachują 
się podług ellipsy, któróy 'oś większa i mimośrod oznaczyć 
się może, i stąd się wyciąga abrót peryodyczny komety, 


Obserwnymy teraz kometę, i zamieńmy jego długości 
i szerokości środoziemne na środosłoneczne:; znaydziemy 
w ogólności małe niezgody, między wypadkami otrzymane” 
'mi z rachunku i obserwacyy, co stąd pochodzi, że elementa 
otrzymane z trzech obserwacyy nie są dokładne, elemen- 
ta więc te poprawują się tak, aby linija krzywa podług 
nich rachowana, zajęła wszystkie punkta komety dano 
przez obserwacyą, a tak otrzymane elementa są już elemen” 
tami dokładnemi. Zdarza się jednak, lubo bardzo rzadko 





(*, Astronomie (Delambre) T. 1lI. p. 454, 
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że Żądna parabola nie zgadza się ze wszystkiemi razem 
mieyscami komety, naówczas potrzeba probować azali el- 
lipsa lepićy z niemi zgadzać się nie będzie. W tym przy- 
padku można wyrachować oś wielką i mimośród ellipsy, 
a stąd czas obrotu peryodycznego. Liczba jednak komet 
tym sposobem rachowanych jest bardzo mała. 4 wielu 
bardzo komet obserwowanych i rachowanych dwa tylko 
są dotąd, których czas obvótu peryodycznego jest znany. 
Jeden nazwany kometą Halleja obserwowany w 1682 koń- 
czy swóy obrot w leciech 754. Kometa ten widziany był 
w r. 1006 rzucający mocne bardzo światło, i po kilku potćm 
obrotach pokazał się w 1456; przechodził naówczas blizko 
ziemi ciągnąc za sobą długi ogon, zaymujący 60? na niebie. 
Zjawisko to nadzwyczayne napełniło przestrachem całą 
Europę. . Kometa ten pokazywał się poźniey pod różne- 
mi postaciami w 1551, 1607 i 1682, kiedy Halley wyracho- 
wał jego powroty do słońca. „Podług rachunku Halleja, 
w którym miał wzgląd na działanie Jowisza, kometa ten . 
powinien się był pokazać w końcu róku 1756, lub na po- 
czątku 1759. WW roku jednak 1756 Qlairaut wziąwszy pod 
ścisleyszy rachunek działanie Jowisza i Saturna, wynalazł, 
że z działania tych planet powrot komety do punktu przy- 
słonecznego powinien był bydź opoźniony ma dni 618, i że 
przeyście przez ten punkt nastąpi 15 kwietnia 1759. Feno- 
men ten przypadł nieco pićrwiey, kometa. bowiem przeszedł 
przez punkt przysłoneczny marcą 12, w roku więc 1855 
znowu się pokazać powinien. 

Drugi kometa którego drogę wyrachował Ezke w ro- 
ku 1818, kończy swoję <rogę w czasię bardzo kwótkim, 
to jest w przeciągu 1207 dni, czyli trzech lat i czterech 
miesięcy. Kometa ten widziany był w różnych postaciach 
w 1786, 1795, 1801, 1805, i powinien się był pokazać 
w 1808, 1812, i 1815; nie obserwowano go jednak aż do r. 
1818, W 1822 szukali go Astronomowie, ale w Europie 
widzianym nie był; postrzeżono go w nowćy Hollandyi, 
gdzie był obserwowany przez P. Rumker w Paramata, i 
obserwacye te bardzo się blisko zgadzają z rachunkiem te- 
go komety pićrwiey przez P, Enke podanym. „dstrom, 
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Jahr. 1826 k. 106, Corresp. dstr. de Zach. 8.vol. Cah. t: 
Kometa rachowany przez Newtona, który'się pokazał w ro- 
„ku 16860 ma opisywać drogę swoję w przeciągu 575 lat; 
podług więc tego rachunku powinien się pokażać w roku 
. 2255. 

W roku 1770 pokazał się kometa którego bieg nie 
mógł bydź wyrachowany podług żadnóy paraboli, ale ow- 
szem zgadzał się podług rachunku Lexela bardzo dobrze 
z ellipsą, na obieżenie którćy potrzebował lat 53; kome- 
ta więc ten powinien się był już kilkakrotnie pokazać, a 
przecież dotąd Astronomowie go nie widzieli. Burckhardt 
sprawdzał potóćm rachunki tego samego komety, i znalazł 
wypadki te same co Lexell; nie masz więc wątpliwości, - 
że droga tego komety była istotnie ellipsą różną bardzo 
od paraboli, w małćy nawet części swojćy drogi, ale dro- 
ga ta odmieniona bydź mogła przez działanie Jowisza oko- 
ło którego kometa ten przechodził. Jakoż podług rachun- 
'ku Burckhardta kometa ten przechodził około Jowisza 
w roku 1767 i 1779 i z działania tego planety wypadło, że 
odległość punktu przysłonecznego od słońca przed rokiem 
1767 mogła bydź 5,08, po roku 1779 odległość ta wypa- 
da 5,55 gdy w roku 1770 odległość ta była tylko 0,67 
biorąc za jedność odległość ziemi od słońca. Kometa więc 
który dla swćy odległości przed r. 1770 widzianym bydź 
nie mógł, przez działanie Jowisza w r. 1767 zmienił swą . 
drogę i zbliżywszy się do słońca, pokazał się Astronomóm, 
ale przechodząc potćóm znowu około Jowisza zmienił swą 
drogę na inną, w którćy odległość punktu przysłoneczne- 
go jest tak znaczna, iż znowu widzianym bydź nie może. 

Prawie wszystkie komety, wyjąwszy kilka, rachowane 
były na parabolę i przez tę liniją biegi tych ciał w ma- 
łym łuku dobrze wystawione bydź mogły. Jeżeli który 
z wyrachowanych tak komet powróci do słońca, a droga 
jego przez działanie jakiego planety nie odmieni się zna- 
cznie, naówczas pierwiastki jego biegu zostaną te same i 
będą dowodem, że to jest jaż dawniey obserwowany ko- 
meta. Stąd łatwo się da wyciągnąć obrot peryodyczny 
komety i pierwiastki elliptyczne jego biegu. Wszystkie 
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"zapewne obserwowane komety opisują ellipsy, a przynay- 

mniey dla oznaczenia tćy ellipsy starają się Astronomowie 
poznać bieg komety. Na cóż bowiem zdałaby się zna- 
jomość drogi ciała niebieskiego, jeżeli nią jest parabola lub 
hyperbola, kiedy w tym przypadku ciało to nigdy już do 
nas nie wróci? Komety więc w ogólności uważać można 


jako planety pióćrwszego rzędu, odbywające swóy bieg oko- . 


ło słońca, i poddane sile działania tóy gwiazdy; w ich 
bowiem biegach ta jedynie zachodzi różnica, Że bieg ko- 
met jest w rozmaitych kierunkach, kiedy bieg planet wszy- 
stkich jest zawsze od zachodu na wschód.* Zresztą ich 
różna częstokroć postać lub wielka niektórych dróg po- 
«chyłość do ekliptyki nie są istotnemi różnicami, tym bar- 
dziey, że droga Pallady formuje kąt blizko 55” z ekliptyką. 


XCIII. Komety tak jah planety są ciała przez się ciemne. Teos 
rya ogonów komet. -„Azali kometa który nie może uderzyć 
o ziemię lub ją ogonem swoim ogarnąć? „Massa komet. 


Komety są ciała przez się ciemne i oświecone przez 
słońce, widziano bowiem w komecie Halleja odmiany świa- 
tła zależące od położenia jego względem ziemi i słoń- 
ca, podobne odmianom światła xiężyca (*). 'Tych jednak 
odmian nie można było dotąd obserwować na żadnym in- 
nym komecie, z przyczyny małćy bardzo wielkości massy 


stałey komety, i z przyczyny otaczającćy ją pospalicie 


atmosfery światłćy, przeszkadzającćóy widzieć dokładnie sa- 
mą bryłę komety. Ponieważ komety opisują ellipsy wiel- 
kiego bardzo mimośrodu, wypada stąd, że się raz daleko 
bardzo oddalają od słońca, drugi raz bardzo się do niego 
zbliżają. I tak w drodze komety Halleja odległość pun- 
ktu przysłonecznego była dwa razy mnieysza, a odległość 
punktu odsłonecznego 55 razy większa od odległości zie- 
mi od słońca. Kometa 1660 roku w czasie przeyścia przez 
punkt przysłoneczny 166 razy bliższym był słońca jak zie- 








(*) Rysunek tych odmian znayduje się w Żurnałach Obser- 
watorium paryzkiego, | 
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mia. Wypada więc stąd, Że w czasie oddalenia się kome- 
ty od słońca zimno bardzo mocne panować tam musi, gdy 
przeciwnie w czasie przeyścia przez punkt przysłoneczny, 
ciepło może bydź tak wielkie, że przewyższa wszystkie zna- 
jome nam stopnie natężenia ciepła. 1 tak kometa wyżćy 
wzmiankowany wystawiony był na stopień ciepła daleko 
większy jak topiące się w ogniu Żelazo. Gdyby podług 
mniemania niektórych Astronomów, komety były to ciała 
uformowane z mało zsiadłych i nieustalonych waporów, 
ciała tego rodzaju za kaźdćm zbliżeniem się do słońca mu- 
siatyby się mocą słonecznego ciepła rozsypać w przestrze- 
ni pićrwiey niżbyśmy obserwować je mogli. Sądzić więc 
(raczóy wypada, że komety są to bryły zsiadłe, opierające 
się działaniu cieplika, które jednak za zhliżeniem się do 
słońca w części lub całkowicie ulotniać się i rozpraszać 
mogą. Tym sposobem uważając komety wytłumaczyc mo- 
Żna formowanie się otaczającego światła i ogonów komet. 
Za zbliżeniem się bowiem komety do słońca, mocny sto- 
pień ciepła zamienia zsiadłe pićrwiey przez zimno: na po- 
wierzchni komęty ciała, na płyny iciata lotne, które okrą- 
Żają wkoło kometę; cząstki tych ciał uderzone cząstkami 
biegącego od słońca światła odrywają się powóli od ko- 
mety i formują świćcącą łunę, skierowaną pospolicie w kie- 
runku promieni biegącego światła, a zatćm odwróconą 
w stronę przeciwną słońcu. (Qzęstokroć zdarzają się ko- 
mety, których ogony są rozdzielone na wiele osobnych 
ogonów pochylonych w jednę stronę, ale których ani po- 
chyłość ani krzywizna nie jest taż sama. Zresztą postać 
ich jest bardzo niestateczna, różna dla różnych mieysc, 
i odmienna codziennie dla jednego i tego samego mieysca; 
co zależy od przyczyn, które dotąd Astronomóm znajo- 
memi nie są. » . 


Mając znane w przestrzeni mieysce komety łatwo jest 
z obserwacyi wyciągnąć dłagość jego ogona. WWyobrazmy 
bowiem na (fig. 75) ogon komety 4%, słońce jest w pun- 
kcie S, ziemia w Ź. Ponieważ znamy położenie komety, 
znamy przeto kąt B,4Z, a zatóćm z tróykąta £14b, gdzie 
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ZA, odległość ziemi od komety jest dana, a kąt AZB, zna- 
by jest z obserwacyi, wyciąga się długość ogona komety. 

Uważając, że znaczna juź liczba komet była obserwo- 
wana, a większa zapewne ich liczba w przeyściu nawet 
przez punkt przysłoneczny widzianą bydź nie może, wnieść 
należy, że liczba komet krążących około słońca jest bar- 
dzo wielka, azali się więc nie może zdarzyć, że który 
znich natrafi z czasem i uderzy 0 ziemię naszę ? Chcąc 
ocenić podobieństwo do prawdy tego fenomenu zważyć na- 
leży, że wszystkie komety których odległość punktu przy- 
słonecznego większa jest od promienia wodzącego ziemi, 
nie mogą bydź wypadku tego przyczyną. Pozostają więc 
tylko komety, ktorych punkt przysłoneczny jest bliższym 
słońca niż ziemia. Zeby z liczby tych komet mógł który 
napotkać ziemię, potrzeba naprzód żeby w czasie kiedy się 
znayduje w węzle, odległość jego od słońca była równą 
odległości ziemi od słońca, powtóre żeby w jednymże cza- 
sie ziemia i kometa do węzła przyszły; zdarzenie którego 
podobieństwo do prawdy jest bardzo małe, wszakże z ro- 
snącym nieskończenie czasem to podobieństwo coraz także 
rośnie, ale w krótkiey chwili Życia naszego wypadek ten 
za niepodobny poczytać można, tym bardziey; że ze stu 
kilkudziesięciu znajomych komet, Żadnego nie masz który- 
by ten wypadek mógł zrodzić. QOgony komet roaciągają- 
ce się niekiedy na miliony mil, prędzey mogą napotkać i 
ogarnąć ziemię materyą swoją. Fenomen ten trafić się tyl- 
ko może wtenczas, kiedy- kometa jest w złączeniu niższćm 
i razem w węźle. Ale zważając, Że materya ogonów ko- 
met jest bardzo rzadka, naymnieysze bowiem wwiaady przez 
nie widziane bydź FIAŃ wnieść należy, że ponurzenie się 
ziemi w tę materyą żadnegoby skutku nie zrobiło, i może- 
byśmy nawet fenomenu tego nie postrzegli. | 

Lo się tycze massy komiet: ta w ogólności jest bardzo 
mała. Żaden bowiem koróti nie zrobił przez działanie 
swoje znacznóy w układzie słonecznym odmiany. Kometa 
Lexela r. 1770 był tylko odległym od ziemi na 800,000 
mil franc. (lieues), a zatóm naybardziey zbliżył się do niey 
ze wszystkich znajomych komet; gdyby jego massa była 
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równa massie ziemi, działanie tego komety na ziemię skró- 


ciłeby nasz rok 0 ŻY część dnia; gdy tym czasem naydokła- 


dnieysze obserwacye Żadnóćy odmiany w długości roku nie 
okazują. Z tego fenomenu wyrachował Laplace, że mas- 
sa tego komety jest więcćy niź 5000 razy mnieysza od mas- 
sy ziemi. Nadto tenże sam kometa przeszedł między xię* 
Życami Jowisza, a jednak Żadnćy w ich biegach. nie spra* 
wił odmiany. Zdaje się więc, że Astronomowie nie mają 
przyczyny lękać się odmiany swoich tablic z przyczyny 
odmienionego przez działanie komety biegu któregokolwiek 
z ciał do świata słonecznego należących, 


———— nz yn 


» ROZDZIAŁ XVII. 
O zaćmieniach słońca i xiężyca, i o zakryciu 
gwiazd przez xiężyc. 


———Y | 2 


XCIV. Porównywa się odległość «iężyca od ziemi z osią cienia 
ziemskiego, i wielkość tarczy pozorney ziężyca z wielkością 
przecięcia cienia pionowo do osi w odległości więżyca od ziemi. 


Zaymowaliśmy się dotąd poznaniem biegów ciał niebie- 
skich i sposobów ułożenia tablic słońca, xiężyca, i innych 
planet, tak iżby z nich na każdy moment położenie ciała 
niebieskiego otrzymać było można , zastanówmy się teraz 
nad fenomenami, jakie wypadają z różnego ciał niebieskich 
względem siebie położenia. Zmakomitszemi z tych fenome-' 
nów są: zaćmienia xiężyca i słońca, zakrycia gwiazd przez 
xiężyc i przeyście WWenusa i Merkuryusza przez tarczę 
słońca. Weydźmy w rachankowy rozbiór wymienionych 
fenomenów. gi 

Ziemia w czasie pełni xiężyca znaydując się między słoń- 
cem a xiężycem , rzuca cień w tę stronę w którey się 
«iężyc znaydnje, naypićrwsze więc pytanie które nam roz- 
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wiązać wypada, jest to: czyli cień ziemski może dosięgnąć 
Xiężyca „lub nie? powtóre czyli wielkość cienia w odległo- 
ści xiężyca od ziemi dostateczna jest do objęcia xiężyca, a 
stąd do sprawienia zaćmienia całkowitego ? 

Wystawmy sobie środek słońca w punkcie S (fig. 74), 
środek ziemi w punkcie Z, cień od ziemi rzucony, będzie 
to ostrokrąg którego przecięcie przez oś wyraża troykąt 
OpM. Mieysce zajęte w kątach Q0M i MpR zowie się 
przycieniem penumbra, który xiężye naprzód przebywa i 
tym sposobem światło swoje stopniami traci. Kąt u MZ=—s, 
gdzie kąt GOS czyli 8 wyraża promień pozorny słońca, 
a w paralląxę słońca czyli kąt OSZ. 


ZO=ZMwvstNMZ 


ZO R 


ZM= wstVMZ wst (1— m) 


wyrażając przez R promień ziemski. 

Wartość na Z/M odmienia się z odmianą odległości słoń- 
ca od ziemi, gdyż od tćy odległości zawisła wielkość pozor- 
na słońca, a stąd wartość na 8; odmiana parallaxy pozio- 
'mćy słońca, jest bardzo mała i niewiele wpływać może na 
odmianę wartości na ZJ, 

Kładąc za 3 raz wartość naymnieyszą 15. 407, drugi raz 
naywiększą 16. 20' otrzymujemy w pierwszym razie 

ZM= ERA. AE 
wst (38— m) i 
w drugim razie 


ZM = 215R. 


Odległość więc wierzchołka cienia ziemskiego od środka 
ziemi zawarta jest między 220, i 215 promieniami ziem- 
skiemi, gdy tym czasem,: jak wiemy, odległość xiężyca od 
ziemi nie wynosi 64 promieni ziemskich. (Cień więc zie- 
mi dalćy się zawsze rozciąga, aniżeli xiężyc od niey odda- 
lić się może. (Co się tycze drugiego pytania, należy wy- 
naleśdź wielkość przecięcia ostrokręgu cienia pionowie do 
jego osi, w mieyscu gdzie xiężyce cień ziemski przebywa 
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to jest w odległości xiężyca od ziemi. Niech Ku X wyraża 
drogę xiężyca, promień pr zecięcia ostrokręgu w mieyscu 
gdzie xiężyc wchodzi w cień ziemi, widziany będzie pod 


kątem uZX 
uZX=0uZ—NMZ=xs—(0—s)... . («) 


- 


gdzie » wyraża parallaxę poziomą xiężyca. 

Naywiększa wartość na3 jest 16.12. co odjęte od pa= 
rallaxy xiężyca wynoszącćy 57, zostawi około 41 na pro- 
mień przecięcia ostrokręgu. Wartość ta odmienia się z od- 
mianą odległości xiężyca i słońca od ziemi, naymnieysza 
jest kiedy słońce jest naybliżey ziemi a xiężye naydalćy, 
naywiększa zaś w położeniu przeciwnóm, to jest kiedy xię- 
„ życ jest naybliżćy ziemi a słońce naydalćy; w pićrwszćm 
położeniu średnica przecięcia c ciemnego,' widzia- 
na jest z ziemi pod kątem 19.10.24, w położeniu drugićm 
taż średnica wynosi 1*.51.44', jakto łatwo jest sprawdzić 
kładąc w wyrażeniu (x) zam, d,iw, odpowiadające wartości. 

Widzimy więc, że wielkość cienia ziemskiego w odle- 
_„głości xiężyca od ziemi znacznie przęwyższa wielkość tar- 
czy xiężycowćy wynoszącóy naywięcćy 55.51, jak skoro 
więc środek xiężyca weydzie na oś cienia ziemskiego, za- 
ćmienie będzie całkie, owszem nie tylko zaćmienia xięży- 
ca środkowe są całkie, ale xiężyc może mieć w czasie peł- 
ni szerokość dwudziestu kilku minut, a zatóćm nie bydź na 
osi cienia, a jednak zaćmienie jego może bydź całkowite. 


XCV. Jtuk się rachuje czas pełni więżyca. Pochyłość drogi wzgłę- 
dney ziężyca do ekliptyki. FFyrażenie czasu między pełnią 
a momentem odpowiadającym daney odległości środków cie- 
nia i xiężyca przez funkcyą tóyże odległosci Podług tego zró- 
wnaąnia oznacza się czas początku, środka i końca zaćmienia. 


Na moment pełni dany przez kalendarze astronomiczne, 
szukaymy długości słońca i xiężyca, tudzież ich biegu go- 
dzinnego w długości, co się otrzyma z tablic słońca 1 xię- 
Życa. Wyraźmy długość słońca rachowaną na czas 7' przez 
S, dłagość xiężyca przez X, długość ziemi Z—= S+- 180%. 
Jeżeli znaydziemy; że Ż=X, CZAS s pełni dobrze jest ozna- 
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czony, w przeciwnym przypadku, kiedy długość ziemi ró- 
Żni się od długości xiężyca, czas prawdziwy pełni nastę- 
pującym  atdójciuy sposobem : 


dX—dZ:5600 =2—X:t 


gdzie dX i dZ wyrażają wielkość biegów godzinnych xię- 


Życa i ziemi ; otrzymamy stąd czas potrzebny na przebie- 
żenie w biegu względnym przez xiężyce ilości Z— X. 
5600 (Z— X) 
są dX—dZ' 





Czas prawdziwy pełni wyraża się przez Tt 

Znak wyższy służy w przypadku kiedy długość ziemi 
otrzymuje się większa od 2X, znak niższy w wypadku prze- 
ciwnym. 

Podobnie jeżeli wyrazimy przez » szerokość xiężyca 
na czas 7, szerokość jego 1 na czas prawdziwćy pełni wz” 
raża się przez i 

2 s ZA x) 
AH z = Pd dZ © 


gdzie da wirała bieg godzinny xiężyca w szerokości. Osta- 
tni wyraz będzie odjemnym kiedy Z większe jest od X, 
albo kiedy da jest odjemne , to jest kiedy xiężyc oddala 
się od bieguna północnego. Szerokość xiężyca parównana 
z wielkością przecięcia ostrokręgu, w mieyscu gdzie się xię- 
życ znayduje, pokaże nam azali zaćmienie będzie lub nie. 
Weydźmy w ściśleyszy tego fenomenu rozbiór. 

Niech NF (fig. 75) wyraża ekliptykę, na którey się 
znayduje punkt O środek koła £/iG wypadającego z prze- 
cięcia ostrokręgu ciemnego przez płaszczyznę pionową do 
jego osi; punkt ten tak jak środki słońca i zićmi zawsze się 
musi znachodzić na płaszczyznie ekliptyki. Chociaż za bie- 
giem ziemi. idzie bieg cienia, a zatóm i punktu O, w na- 
szych jednak rachunkach, gdzie: nie idzie o położenie xię- 
Życa w przestrzeni, ale tylko o położenie jego względem 
punktu O, możemy ten punkt uważać za nęcechom;; by- 
lebyśmy zamiast biegu właściwego xiężyca wzięli bieg jego 








m 
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względny, to jest różnicę między biegiem jego rzetelnym, 
a biegiem ziemi, oba bowiem idą w jednę stronę, to jest od. 
zachodu na wschód , przypuszczenie takowe czyni rachu- 
nek prostszym nie odeymując mu jego dokładności. ZYC jest 
droga względna xiężyca, którćy pochyłość do ekliptyki 
wyrazi się przez i 
| OC 
styV="cx 
uważając łuki w małych rozmiarach za linije proste. Lecz 
kiedy w przeciągu kilku godzin, przez które trwa zaćmie- 
nie, wezmiemy bieg xiężyca i ziemi za jódnostayny, pochy- 
łość drogi względnćy xiężyca do ekliptyki zostaje zawsze 
ta sama i wyrazić się może przez p, gdzie ne wyraża bieg 
godzinny xiężyca w szerokości, a /Vn bieg godzinny wzglę- 
dny w długości, które to biegi z tablie słońca i xiężyca 
są nam znajome, i któreśmy wyrazili przez da i dX—dZ 
Stąd 
da 
weż"; Ter i 
Poprowadźmy pionową Om na drogę względną xiężyca, 
linija wyrażająca naykrótszą odległość środków xiężyca 
i cienia wynayduje się z troykata mOG gdzie mamy: 
| m0 = GO dost mOC 
=CO dost /ZV=adost JV. 


Wyobraźmy sobie środek xiężyca w pewnćy odległości od 
środka cienia mp. w punkcie 2 po pełni, nazwiymy jak. 
wyżćy przez a i X szerokość i długość xiężyca w czasie 
pełni, odległość środków OŁ przez K. 
£=LL"--OL" 
=(a-|- r.da)' +|- (rd X —rdZ) 

Oznaczając przez r czas jakiego potrzebował xiężyc do 
przeyścia od pełni do punktu Z. 
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Z tego zrównania możemy wycią: »nąć r na wszelką 
Wartość K, inne bowiem ilości znane są z tablic. 


K'=(dX—dZ)+ dx) X 26.2dh. 


Kładąc w tóm zrównaniu 


m. a i |>H 


> da 
NA dk=dź 
I wyrzucając dX —dZ otrzymamy 
K'=(GER NEA -La + 2rada 
K> sty” N= (dx -—- da sty'/ZV)r” LA *sty” ZV-- rada sty” /V 
K* wst V—= (da dost” /V ++ da wst: JV ) r wst”ZV -|- 2ra'da wst'ZV 
K* wst. N=d»'s'--x wst” N-- 2rda wst” ZV 
da .s” -|-2a.da wst [Vr= wst V(K*—x*') 
zawst ZV.r wst N(K*—a') 
GREGG TAAK Ęz 


a wst. /ZV „VG wst N z *N , wst” wst V(4K—*') 
WE ZA” "dk POK da* 





A wst” Ve wst Ny ja wst V +(K—a')) 
EAREŁE SPO EC: 1 ZAWOS 


a wst” Nee wst NV.K*—a dost ZY 
W tóm zrównaniu mieć wzgląd należy na żnaki ilości A i 
da, uważając a za dodatne kiedy szerokość xiętyca jest pół- 
nocna, i przeciwnie. 

Co się tycze d>, to jest dodatne kiedy xiężyc zbliża się 
do bieguna pódaOGnogO ekliptyki, odjemne zaś kiedy się od 
tego kięganś oddala. 

W czasie początku lub końca zaćmienia, to jest kiedy 
brzeg xiężyca dotyka ostrokręgu cienia, odległość środka 
xiężyca od środka cienia równa jest summie promieni xię- 
życa i cienia, to jest 0G+-Gx; podług .więc wyrażenia 
w $ g4 na promień przecięcia cienia danego 

1 5ą 
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k=z--u— 3d. 


gdzie d wyraża połowę średnicy pozornćy xiężyca. 

Kładąc więc tę wartość za K w wyrażeniu ogólnem 
na r, otrzymujemy dwie wartości, które powinnismy dodadź 
lub odciągnąć od czasu pełni, podłag wypadającego na 7 
znaku, a tym sposobem otrzymujemy czas dwóch fenome- 
nów, to jest początku i końca zaćmienia. - 

Dla otrzymania czasu kiedy brzeg drugi xiężyca zanurzy 
się w cień ziemi, a zatóm kiedy zacznie się zaćmienie cał- 
kov:ite, wziąść powinniśmy za JK wartość promienia cienia 
zmnieyszoną promieniem xiężyca to jest 


K=s-+- —3—d. 


Kładąc tę wartóść w wyrażeniu na s otrzymamy w ogól- 
ności dwie wartości, skąd wyciągniemy czas poczatku i 
końca zaćmienia całkowitego. 

_Na czas środka zaćmienia 


==A dost ZV 


naówczas w wyrażeniu na r pierwiastek staje się zero i 
wartość na r wypada pojedyńcza 

__ awst* N 

Koda” 

Jeżeli więc szerokość xiężyca w czasie pełni jest pół- 
nocna, czas środka zaćmienia przypada przed pełnią, jeżeli 
xiężyc zbliża się do bieguna północnego ekliptyki; przeciw- 
nie, jeżeli się zbliża do bieguna południowego, naówczas 
wartość na r jest dodatną i czas pełni poprzedza czas środka 
zaćmienia. Wypadek przeciwny ma mieysce jeżeli szero- 
kość xiężyca w czasie pełni jest południowa. 

Czas środka zaćmienia możemy jeszcze otrzymać wprost 
biorąc połowę summy czasów początku i końca zaćmienia. 

Jeżeli wartość na r staje się urojoną, znakiem jest, iż 
odległość przypuszczona środków cienia i xiężyca je:t 
mnieysza niż się zdarzyć może, a zatóm, Że fenomen szu- 
-kany odpowiadający założonćy wartości na K nie ma 
mieysca. 
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XCVI. Jak się cznacza wielkość zaćmienia ziężyca? przykład ra- 
chunku zaćmienia xiężyca. 

Znając naykrótszą odległość ś środków cienia i xiężyca oce- 
nić możya wielkość zaćmienia : dodając bowiem połowę 
średnicy pozornćy xiężyca do odległości naymnieyszey, 
otrzymamy odległość brzegu dalszego od środka cienia, któ- 
rą nazywając przez /) mamy: 

=adost V-d. 
Odciągniymy od tćy ilości promień cienia to jest (r--w —3) 
a otrzymamy część średnicy, xiężyca niezaćmioną, która się 
wyrazi przez 
| a dost ZV +- d—(e--r—3) 

Jeżeli ta ilość jest dodatną, tedy odjąwszy ją od średnicy 
pozornćy xiężyca, otrzymamy część średnicy zaćmioną, któ- 
rą astronomowie zwykli wyrażać w częściach dwunastych 
średnicy całkowitćy xiężyca, nazywając te części calami. 
Lecz jeżeli ilość a dost V-d— (»-j-»—ż) jest odjemną, za- 
ćmienie nie tylko jest całkowite, ale owszem brzeg cienia 
zachodzi za brzeg odlegleyszy xiężyca, i wyrażenie powyż- 
sze daje odległość tych brzegów. Nareszcie jeżeli wyra- 
żenie naczęść nieząćmioną w czasie środka zaćmienia staje 
się zero, zaćmienie jest całkowite, ale tylko na chwilę. 
Wyłożony tu sposób rachowania zaćmień xiężyca objaśniy- 
my przykładem. > Rf 

Gzas prawdziwy pełni rachowany z tablic słońca i xię- - 
Życa wypadł o o*.6.12”. 18 marca 1764. cz. śred. w Pary- 
żu rachowany od północy. 

Z tychże tablic otrzymują się na ilości wchodzące w ra- 
chunek następujące wartości. 

Szerokość xiężyca w cząsie pełni a= 58.42" północna. 


Bieg godzinny xięż. wsz ości da==—3.26' 
Bieg godzinny xięż. w długości dX= 37.23 
Bieg godzinny ziemi .+..«12:>0 dZ=. 2.29" 


Promień pozorny xiężyca ......d= 16.5g 
. Parallaxa pozioma xiężyca......»= 61. o 
Promień pozorny słońca ........8== 16. 5" 
Parallaxa pozioma słońca .......a= 0. g' 
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Stąd 


sty Niż da 5.20 200 6,5). 


RA o % 
Ro dź: | 4085 3045 00: 


Na środek zaćmienia 





ZOZ AZZ wst” (59.377. 67,5 


PZ o”. (5 gaz? 29. 


Czas więc środka zaćmienia jest 07.12.41". 
Żeby otrzymać początek zaćmienia należy za K wziąść 
wartość 


s-+-0—3--d—=61.45 


albo powiększając wielkość przecięcia cienia o 1.40" (*) 
z przyczyny, że atmosfera ziemska nagina do powićrzchni 
ziemi, i tym sposobem gubi promienie blizko ziemi idące, 
czyli, Że warsty jóy naybliższe ziemi formują cień około 
cienia rzuconego od ziemi, wartość na K wypada 
JK==:09.207; 
Podstawiając tę wartość za K w zrównaniu (8) otrzymujemy: 
s==0.320) zĘ 19,26.0 i 
czyli i 
i r= 17.52.57 na koniec zaćmienia 
| 
r=—1. 19.59' na początek zaćmienia. 
QOdciągając więc drugą wartość na r a dodając pierwszą do 
czasu pełni otrzymujemy: 


Początek zaćm. 17 marca..... 22%. 46.55" 
Koniec zaćm. 18 marca...... 17.58. 49" 
Czas trwania .........=27.52.16", 


=P 





(*) Podług Delambra promień przecięcią ostrokręgu ciemine” 
go powinien bydź powiększony, z przyczyny cienia atmosfery 


1 p 
_ miemskiey, o z, sm ojćy wielkości, 
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Odległość środków naykrótsza - 


ą dost //==358,51', 
Część średnicy niezaćmiona 
a dost N- d— (r -Hx—3)=10.6". 
Uzęść średnicy zaćmiona 
55.18 — 10.6'=25/.12' 


albo mając wzgląd na powiekszenie cienia przez atmosferę, 
ilość zaćmienia wyrazi się przez 24.02; uważając zaś, Że 
średnica xiężyca  =55.160  =12 Cal, ł 


24.58" 


- . > © © c 
ilosć zaćmienia = 12 —=8 .90. 
5%.160. 9 


Chcąc rachować czas kiedy się xiężyc zanurza w przycień, 
luh z niego wynurza, należy tym samym zupełnie postępo- 
wać sposobem, kładąc w ciągu rachunku zamiast promie- 
nia cienia, promień przycienia, który, jak to na (fig. 74) 
wyraźnie widzieć można, równy jest promieniowi cienia 
prawdziwego powiększonemu średnicą pozorną słońca. 

W wyłożonym tu rachunku zaćmień xiężyca wzięli- 
śmy bieg słońca w długości i biegi xiężyca w długości i 
szerokości za jednostayne, co rzeczywiście nie jest, zwła- 
szcza kiedy zaćmienie trwa długo. Błąd atoli iego przy- 
puszczenia może bydź poprawiony powtarzając rachunek 
raz drugi, gdzie już czas początku, końca, i i środka żaćmie- 
nia jest blizko wiadomy, zamiast więc uważania biegów 
xiężyca i słońca za jednostayne przez cały czas zaćmienia, 
rachuymy te biegi z tablic na początek, koniec, i środek 
zaćmienia; a powtarzając znowu rachunek, otrzymamy czas 
dokładny różnych fenomenów w zaćmieniu, gdyż przypu- 
szczenie jednostayności biegu rozciągać się tylko będzie na 
mały bardzo przeciąg czasu. . 


XCYII Fysunek zaćmienia ciężyca. Światło xiężyca zaćmionega 
Jak się robi obserwacya zaćmienia xiężyca. 


| Otrzymane wyżćy wypadki rachunku wystawić można 





"m 
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łatwo bardzo sposobem jeometrycznym. I tak odrysuymy 
naprzód koło wyr ażające przecięcie cienia którego środkiem 
jest O (fig. 75), pionowa OR wyrażać będzie koło sźero- 
kości na którćm się xiężyc znayduje w czasie pełni. Z, pun” 
ktu O odetniymy na tćm kole liniją OC równą szerokości 
xiężyca w czasie pełni, i przez ten punkt poprowadźmy 
liniją CN czyniącą z ekliptyką Kąt /V, którego styczna 
EET" AA ! 
"dX—dZ 

Punkt C położymy pod ekliptyką jeżeli szerokość xię” 
Życa w czasie pełni jest południowa. Nadto jeżeli prawa 
strona figury ma nam wyobrażać zachód a lewa wschód 
naówczas punkt /V wypadnie ku stronie prawćy jeżeli sze” 
rokość północna lub południowa w czasie pełni jest ro” 
snąca, ku stronie zaslewćy w przypadku przeciwnym. Li 
nija Vaa' tym sposobem poprowadzona wyobrażać będzie 
drogę względną xiężyca. Pionowa Om wiedziona z pun* 
ktu O na drogę względną, będzie naykrótszą odległością 
i oznaczy mieysce xiężyca w czasie środka zaćmienia, ża 
kreśliwszy z punktu m koło promieniem równym połowie 
średnicy pozornćy xiężye a, otrzymamy postać i wielkość 
naywiększego zaćmienia. Owdnzeć potćm na drodze wzglę” 
dnćy punkta x i «, których odległość od punktu O ró 
wna jest summie promieni cienia i xiężyca, otrzymujemy 
dwa położenia xiężyca w czasie kiedy brzeg xiężyca sty” 
ka się z cieniem ziemskim, a zatóm otrzymujemy rysune 
początku i końca zaćmienia. Inne fenomena zaćmienia ła 
two podobnym otrzymują się sposobem. Z pomiędzy pro” 
mieni słonecznych idących bardzo blisko ziemi, które Pp” 
większćy części giną w atmosferze ziemskiey i powiększaja 
przez to cień ziemski, jest mała liczba, która przechodz! 
i po zgięciu się w atmosferze ziemskiey wchodzi w cień 
ziemi. | tak na (fig. 76) pr omień idący od brzegu słońca 
w kierunku Sadc łamie się w atmosferze ceiskinY w pu” 
kcie a, iprzez jćy działanie opisuje liniją krzywą z jednej 
i zdrugiey strony punktu f, nareszcie wychodzi z atm” 
sfery w punkcie b biorąc kierunek ceb, który odtąd cią” 
gle zachowuje, tak że promień bh 20 się. pochodzić "© 
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brzegu słońca będącego w punkcie S$. Można więc uwa- 
Żąć skutek działania atmosfery jako powiększający promień 
słońca kątem gce, który jak łatwo jest widzieć, równy jest 
summie dwóch refrakcyy poziomych, albowiem 


gce=cde--ced. 


Każdy zaś z tych dwóch kątów równy jest kątowi d/S 
czyli refrakcyi poziomćy, linije bowiem sd i sf mogą bydź 
uważane za równoległe dla małćy rózciągłości atmosfery 
w porównaniu odległości słońca. (chcąc więc wynaleśdź 
odległość wierzchołka estrokręgu ciemnćgo, do któregoby 
Żaden promień słońca nie wchodził, dosyć jest powiększyć 
promień słońca oilość podwóynćy refrakcyi, a formuła da 
nam tę odległość przez funkcyą tarczy pozornćy słońca, 
jakoź wyrażając tę odległość przezę, a refrakcyą poziomą 
przez r, otrzymujemy z $ g4 


s R 
ię wst j- 27— s) 


Z przyczyny tego złamanego około powićrzchni ziemi świa- 
tła, xiężyc w zaćmieniach całkowitych widziany jest po- 
spolicie w postaci tarczy z lekka światłem czerwonćm 
oświeconćy, podobnóm jakie nam odbijają obłoki po za- 
chodzie słońca. Światło tego rodzaju powiększa niepe- 
wność obserwacyy zaćmienia xiężyca, wynikającą z otacza- 
jącego zawsze ostrokrąg ciemny przycienia, a którego tru- 
dno jest rozróżnić od cienia prawdziwego, dla tego obser- 
cye różnych fenomenów zaćmienia, robione w tóćmże sa-. 
mćm mieyscu przez różnych obserwatorów, dają wypadki 
_ różne, tak że niepewność idzie do kilku minut. Dla zmniey- 
szenia ile można niepewności obserwacyi, Astronomowie 
oprócz początku i końca zaćmienia obserwują jeszęze za- 
nurzenie się i wyyście z cienia różnych plam na tarczy 
xiężyca znaydujących się, których nazwiska i położenie 
znane są Astronomóm. A tak w ciągu jednego zaćmienia 
xiężyca można zrobić kilkadziesiąt obserwacyy i porównać 
z podobnież robionemi obserwacyami w innych mieyscach, 
a stąd wyciągnąć różnicę tych mieysc w długości jeogra- 
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ficznćy, gdyż wszystkie fenomena zaćmień xiężycowych 
są też same i jednoczesne dla wszystkich mieszkańców. 
Xiężyc albowiem wchodząc w cień ziemi rzetelnie swoje 
światło traci, azatóm musi pokazać się zaćmionym jedno- 
cześnie dla wszystkich obserwatorów ; jeżeli więc jeden 
z nich w czasie zanurzenia się w cień plamy jakiey rachuje 
pierwszą godzinę, a drugi w czasie tegoż samego fenomenu 
rachuje godzinę 4tą wypada stąd, że kąty godzinne czy to 
słońca czy punktu równonoenego uważane na tych dwóch 
mieyscach, różnią się od siebie o 45" czyli o godzin trzy; 
i to właśnie jest ich różnicą w długości jeograficznćy. 
Mieysce rachujące godzin cztćry jest 459 ku wschodowi 
względem mieysca drugiego. 


XQCVIII. Jak się oznaczają wszystkie mieysca gdzie w Czasie za” 
ćmienia xiężyc nad poziomem znaydować się będzie. 


Mając wyrachowane zaćmienie xiężyca na jakie miey” 
sce zp. na Wilno, łatwo jest wyznaczyć mieysca w któ*. 
„rych to zaćmienie Rich lub w części tylko widzia* 
nóm będzie; trwałość zaćmienia znaczna jest pospolicie, i 
wynosić może około trzech godzin i pół. Daymy że śro- 
dek zaćmienia przypada w Wilnie 0 godzinie drugiey po 
północy, iże zboczenie północne xiężyca jest stopni trzy» 
Mieysce gdzie xiężyc w Czasie środka zaćmienia będzie 
u zenit, musi mieć szerokość jeograficzną równą zboczeniu 
xiężyca, to jest trzem stopniom; podnieśmy więc biegun pół- 
nocny kuli sztucznćy nad poziom 0 trzy stopnie, a w obro” 
cie dziennym wszyscy mieszkańcy równoleżnika, którego 
szerokość północna jest 47, będą przechodzić przez zenił 
sztucznego poziomu kuli Rie się znayduje xiężyc; idzie 
O wyznaczenie punktu na globie gdzie xiężyc będzie uze” 
nit w czasie środka zaćmienia, to jest o godzinie drugiey 
po północy. Naten koniec podprowadźmy Wilno pod po” 
łudnik kuli sztuczney i skazówkę osadzoną na końcu bie” 
guna postawmy na zero. Ponieważ w czasie tego feno” 
menu mieszkańcy na poładniku, na którym się wtencza* 
xiężyc znachodzi, rachują północ czyli zero godzin; * 
w Wilnie rachuje się godzina druga; więc południk te” 
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odsuniony jest na zachod od wileńskiego na dwie godziny, 
obróćómy więc kulę sztuczną ku wschodowi tak, żeby ska- 
zówka ubiegła dwie godziny, a otrzymamy u wierzchołka 
poziomu sztucznego mieysce, gdzie w czasie- środka zaćmie- 
nia xiężyc znayduje się u zenit. WW tóm więc położeniu 
poziom sztuczny odcina połowę kuli gdzie w czasie środ- 
ka zaćmienia xiężyc znayduje się nad poziomem , łatwo 
więc na tćy półkuli widzieć mieysca, w których to zaćmie- 
nie widzianćm będzie, i oznaczyć położenie xiężyca dla 
każdego mieysca w czasie tego fenomenu. Posunąwszy po- 
tóm kulę raz ku wschodowi drugi raz ku zachodowi o ilość 
równą połowie trwania zaćmienia, półkula wierzchnia w po- 
łożeniu pićrwszćm okaże nam kraje które będą widzieć po- 
czątek zaćmienia, a w położeniu drugićm odkryje mieysca 


dla których koniec tego fenomenu widzianym bydź może. 


Część spólna trzem tak oznaczonym półkulom widzieć bę- 
dzie zaćmienie całe, to jest jego początek i koniec, z dwóch 
zaś taśm zjednćy i drugiey strony odciętych, mieszkańcy 
taśmy wschodniey będa widzieć początek zacmienia przed 
zachodem xiężyca; mieszkańcy taśmy zachodniey mogą wi- 
dzieć w czasie wschodu xiężyca koniec jego zaćmienia. 
Mieysca w taśmach obu, im bliżey leża półkuli dla którey 
cały fenomen zaćmienia jest widzialnym, tym większą 
część tego fenomenu obserwować mogą, i przeciwnie. 
0d wyznaczonych trzech półkuli możnaby część małą 
odjąć z przyczyny parallaxy, jako znacznie pr zewyźszającey 
skutki refrakcyi, która do tych półkuli dodaje część kra- 
jów , gdzie będący pod poziomem xiężyc przez refrakcyą 
jednak widzianym bydź może. WW zaćmieniach xiężyca fi- 


gura cienia jest zawsze okrągła, co dowodzi, że ziemia jest 


kulistą, lecz że część obwodu cienia widziana na xiężycu 
jest zawsze małą, dla tego z niey wnieść nie można, azali 
ten obwód , jest kołem Tab też ellipsą. Oznaczenie więc 
czasu i postaci zaćmień xiężyca dla różnych mieysc, żadney 
jak widzimy nie ma trudności. Przeydźmy teraz do roz- 
ważania zaćmień słonecznych. 
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XCIX. Porównywa się długość cienia xiężyca z odległością jego 
| |od ziemi. Zaćmienie obrączkowe, zaćmienie środkowe. .)0- 
chodzi się wielkość przecięcia cienia xiężycowego w odległo” 
ści więżyca od ziemi. Fenomena zaćmień słonecznych ani Są 
jednocześne ani tćyźe samćy postaci dla róźnych mieszkań: 

ców ziemi. 


Xiężyc w czasie nowiu stając między słońcem i ziemią 
zakrywa słońce dla niektórych mieszkańców ziemi, i to jest 
co się zowie zaćmieniem słońca. NV rozbiorze tego feno- 
menu przekonać się naprzód należy, czy cień xiężyca do- 
sięga powierzchni ziemi lub nie, a stąd czy może bydź lub 
nie zaćmienie całkowite słońca? WWynaydźmy więc dłu- 
gość cienia xiężycowego , i porównaymy ją z odległością 
xiężyca od ziemi. Na fig. 77 punkta $, x, Z, wyobrażają 
nam słońce, xiężyc i ziemię. Na wynalezienie długości 
cienia xiężycowego xK, możemy użyć tćyże samćy for” 
muły, $ g4, jaka nam służyła do wynalezienia cienią ziem- 
"skiego, bylebyśmy w niey za promień ziemski, parallaxę 
słońca dla ziemi, i średnicę pozorną słońca, podstawili pro” 
mień xiężyca, który nazwiymy przez r, parallaxę słońca 
dla xiężyca, to jest promień xiężyca rozdzielony przez od- 
ległość xiężyca od słońca, i średnicę pozorną słońca dla 
mieszkańcow xiężyca. Nazwiymy odległość słońca od zie” 
mi to jest sZ przez Q, a przez g odległość słońca od xię- 
Życa. Nadto wyraźmy kąt KxS przez 8 a kąt ZZS przeź 
9, będzie | 

Is £.. 
7 


Parallaxa zaś pozioma słońca dla mieszkańców xiężyca 
wyrazić się może przez 


© 


w.— .— 


p v;1 q 
gdzie jak wiemy w jest parallaxą słońca dla ziemi, a zaś T 
c Ona R 
wyraża promień xiężyca. Stąd formuła, $ gź; ZM = 20) 


(fig. 74), zamieni się na następującą: 
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Podług tóy formuły rachować można długość cienia i po- 
równać ją z odległością ziemi od xiężyca, na wszelką od+ 
ległość słońca i xiężyca od ziemi. 

Cień xiężyca naydłuższy jest wtenczas, kiedy xiężyc 
naydalszym jest od słońca, co się zdarza wtenczas kiedy 
ziemia jest w punkcie odsłonecznym, a xiężyc naybliżćy 
ziemi. Przeciwnie cień ten jest naykrótszy kiedy słońce 
naybliższe jest ziemi, a xiężyc znayduje się w punkcie od- 
ziemnym. Rachnjąc. na te epoki długość cienia i odległość 
xiężyca od ziemi znaydziemy 


z Długość cienia... , .=59,7. Zł. 
POPPE RÓWM odległość ) od ziemi —55,9. R. 


Długość cienia. KA = 57,7. R. 
X. przypady rogi; - lodległość ) od ziemi =63,8. R. 


Stąd widzimy, Że cień prawdziwy xiężycą może zaraz do- 


sięgać ziemi i robić zaćmienie całkowite dla niektórych, 


mieszkańców, inny raz zaćmienie to dla żadnego mieszkań- 
ca całkowite bydź nie może, xiężyc haówczas stanąwszy 


wprost między środkiem słońca a pewnym punktem po- 


wierzchni ziemi, zakryje środek słońca, ale brzegi jego wy- 
stąpią na około zabrzegi xiężyca i uformują koło jasne 
pewnćy szerokości. Zaćmienie tego rodzaju zowie się za- 


ćmieniem obrączkowćm (eclipse annulaire). Jeżeli linija . 


prowadzona od jakiego punktu powierzchni ziemi przez 
środek xiężyca trafia na środek słońca, zaćmienie takie 
zowie się zaćmieniem środkowćm (eclipse centrale). 


ł 
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Chcąc znaleśdź wielkość przecięcia cienia xiężycowe- 
ł go wodległości xiężyca od ziemi, użyjemy formuły, $ 9» 
dającóy nam wielkość przecięcia cienia ziemskiego 


s—O—s) 
gdzie potrzeba położyć podług wyższych uwag 


| PO INTSEAES TW | 


m ........ R q 


Tym sposobem promień przecięcia ostrokręgu cienia xię* 
Żżycowego wyrazi się przez 


d—(3—». ;)9=4— (im 7) (03 





gdyż wz 


Robiąc rachunek w położeniu nayprzyjaźnieyszćm wielko* 
ści cienia xiężycowego, to jest wtenczas kiedy słońce jest 
w naywiększey a xiężyc w naymnieyszey odległości od ziemiy 
znaydziemy że promień cienia xiężycowego opierającego się 
o ziemię, uważając go z jego podstawy, wynosi ledwo jednę 
minutę, gdy tym czasem promień ziemski uważany z tóy 
samćy odległości przechodzi 61. Średnica więc cienia okry* 
wającego ziemię tak się ma do śrćódnicy ziemskiey jak 1:61 
Stąd łatwo znaleśdź stosunek powiórzchni. Widzimy stąd 
jak mała jest część powićrzchni ziemskiey, którey miesz* 
kańcy w jednym czasie widzieć mogą zaćmienie całkowite 
słońca. (Cień xiężyca w czasie zaćmienia słońca posuwają? 
się po powićrzchni ziemi coraz innym mieszkańcom robi 
zaćmienie, fenomen więc ten nie jest jednoczesny dla wszy” 
stkich mieszkańców ziemi tak jak jest zaćmienie xiężyca; 
zaćmienie słońca może się zacząć dla mieszkańca jednego; 
a skończyć się w tymże samym czasie dla drugiego; nadto 
ponieważ różne punkta powićrzchni ziemi nie są w równey, 
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od xiężyca odległości, przecięcie cienia xiężycowego przez 
część powićrzchni ziemi różnećy jest wielkości, owszem 
może się zdarzyć dla mieszkańców u których zaćmienie 
przypada blisko poziomu, że cień xiężyca niedosięgnie po- 
wićrzchni ziemi, a stąd lubo ten punkt powićrzchni ziemi 
znaydzie się na kierunku osi cienia, będzie jednak mieć 
tylko zaćmienie obrączkowe , gdy mieszkańcy u których 
w czasie zaćmienia środkowego xiężyc jest blisko zenit, 
mogą mieć zaćmienie całkowite. Fenomen więc zaćmie- 
nia różny jest dla różnych punktów powićrzchni ziemi i 
w różnych przypada czasach. 


C. FFyrażenie na odległość środków ziemi i cienia xiężycowego. 
Rachuje się czas kiedy xiężyc wchodzi i porzuca ostrokrąg 
światły, między ziemią a słońcem zajęty. 


Jeżeli do wyrażenia na promień przecięcia cienia xię- 
życowego dodamy połowę średnicy ziemi widzianćy z xię- 
życa, czyli parallaxę xiężyca, otrzymamy wyrażenie na od- 
ległość środków ziemi i cienia xiężycowego widzianą ze 
środka xiężyca. 





-+-(d—:)— p 


Za pomocą tych wyTażeń postępując sposobem wyłożonym 
w zaćmieniach xiężyca moglibyśmy wynaleśdź początek, ko- 
niec i środek zaćmienia ziemi dla obserwatora xiężyca, 
gdyż właśnie w czasie zaćmienia słońca dla ziemi, miesz- 
kańcy xiężyca widzą zaćmienie ziemi, i w tym sposobie 
uważania rachunek zaćmień słońca jest podobny rachun- 
Kkowi zaćmień xiężyca. Zamiast jednak uwagi cienia xię- 
Życa można uważać przecięcie ostrokręgu światłego w miey- 
sen gdzie xiężyc go przebywa, i postąpić rtastępującym 
sposobem. . 
Niech ax (fig. 77) wyraża drogę xiężyca, 


kąt zZa= ZaO0-+- kąt między SZ i OF 
=z--0—w 


jest to wielkość przecięcia ostrokręgu światłego w mieyscu, 
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gdzie xiężyc przezeń przechodzi, dodając do tego wyraże- 
nia promień pozorny xiężyca d, otrzymujemy: 


r—u--5--d 


na odległość środka xiężyca od ósi ostrokręgu światłego 
w chwili, kiedy brzeg xiężyca dotyka tegoż ostrokręgu. 
Wyóbrażmy sobie na fig. 75, że koło ERG, które pićr- 
wey wyobrażało nam przecięcie cienia ziemskiego, jest te” 
raz przecięciem ostrokręgu światłego w mieyscu gdzie $9 
xiężyc przebywa. JVma' jest drogą względną xiężyca, Ol 
jego szerokością w czasie nowiu, którego czas podobnie , 
się wynachodzi jak czas pełni w $ g4. VW momencie kie” 
dy xiężye dotyka koła w punkcie G, zaczyna się zaćmie” 
nie dla któregokolwiek punktu ziemi, zaćmienie się koń 
czy kiedy xiężyc dotyka ostrokręgu w punkcie Z, zaćmie” 
nie jest naywiększe kiedy xiężyc znayduje się w punkcie 
zn to jest w naymnieyszey od punktu O odległości. VVszy” 
stkie te postaci zaćmienia łatwo jest odrysować, i ich cz4ś 
oznaczyć, albo podług sposobu wyłożonego w zacmieniac 
„xiężyca, albo też następującym porządkiem. 
Zachowując nazwiska te same jakeśmy wyżey przyjęl” 
mamy : 
da 
dX —dZ 
Om==adost/V,  Cm=awst/V. 


sty/V= 


Czas złączenia który nam jest znanym, wyraźa moment w któ” 
rym się xiężyc znachodzi w pnnkcie C; chcąc znaleśdź czaś 
naykrótszey odległości, potrzeba wiedzieć jakiego czasu po” 
trzebuje xiężyc na przebieżenie w biegu względnym 0% 
swojćy drodze linii Cm. Bieg względny godzinny w dłu” 
gości jest dX —dZ. Bieg godzinny na drodze względnej 
chyższy jest przy węzłach , równy jest bowiem biegow 
względnemu w długości, rozdzielonemu przez dostawę P” 
chyłości drogi względney xiężyca do ekliptyki, to jeś! 
równy 

dX— dZ 

dost/V 
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dX_— dZ „e Oni: Cm.3000' dost N 
W O"Y. Rakt ZOE CZ NC: 3 GOT] SIĘ 


Cząs więc na przebieżenie Cm wyrazi się przez 


Cm.5600'.dost/ZV _ awst/V dost/V. 5600" 
dXK-dZ--. dX—dź * 


Odciągając ten czas od czasu nowiu, otrzymujemy czas środ- 
a zaćmienia. Nadto 


mi=mxc =Vv0z — Om 
=vy (0x — Om)(0xz + OmĄ 
=vV fr—s-+-34-d—adost N)(z—s --3 —d-+-adost N)J 


7 tego wyrażenia otrzymujemy mr, Czas zaś na przebieże- 
nie AMY części drogi względney wyrazi się przez 


ma. dost N5600" 
> dX—dz 


Odciągając i dodając ten czas do czasu środka zaćmienia 
otrzymamy czas początku i końca. 


CI. Zochodzi się długość i szerokość jeograficzna mieysca w któ- 
róćm początek zaćmienia słońca naypićrwiey widzianym bę- 
dzie. I ynaleśdź położenie mieysc innych, które będą widzieć 
początek zaćmienia , i oznaczyć liniją na powierzchni ziemi 
zaymującą omyzckie mieysca gdzie się trafi zaćmienie środ- 
kowe, oraz dać czas tego fenomenu na różne mieysce. 


W zaćmieniach słońca niedosyć jest wiedzieć kiedy 
xiężyc wchodzi w ostrokrąg świalły i zaczyna zaćmienie 
słońca dla pewnych punktów ziemi, ale nadto potrzeba 
wiedzieć jakie to są punkta ziemi, które będą mieć zaćmie- 
nie * Należy więc wyznaczyć mieysca na powićrzchni zie- 
mi dla których zaćmienie będzie widzianćm, i wyracho- 
wać czas i postać tego fenomenu na różne punkta powićrz- 
chni ziemskiey; i ta właśnie jest różnica rachunku zaćmień 
słońca od zaćmień xiężyca, które są jednoczesne i w je- 
dnćy postaci pokazują się dla wszystkich mieszkańców, 
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którzy tylko fenomen ten widzieć mogą. Dla tego to ra” 


chunek zaćmień słonecznych trudnieyszy jest od rachunku 
zaćmień xiężycowych. 

Mając czas nowiu rachuymy na tę godzinę, tudzież na 
godzinę przed i po nowiu, mieysce słońca i xięźyca, to jęst 
ich długości i szerokości, i wyprowadźmy za pomocą 204” 
nych formuł ich wznoszenia się proste i zboczenia. VWy0” 
braźmy sobie na figurze 78 przez P biegun świata, przeż 
Si X mieysca słońca i xiężyca, WW troykącie PXS ma” 
my znane z wyższych rachunków odległości słońca i xię 
Życa od bieguna, to jest PS i PX, nadto kąt XPS wyra 
Żający różnicę wznoszeń prostych słońca i xiężyca. Wy” 
ciągnąć więc ztego troykąta możemy XS, odległość praw” 
dziwą środków słońca i xiężyca, i kąty Si A jakie ta 
odległość robi z kołami zboczeń słońca i xiężyca. Mając 
te ilości na trzy lub cztćry chwile, możemy potóm prze 
proporcyą wyciągnąć je na chwile pośrednie. Zróbmy 
więc tablicę dającą na chwile odległe od siebie 0 10 mi- 
nut, odległość prawdziwą środków, i kąty jakie ta odle” 
głość robi z odpowiadającemi kołami zboczeń: 

Nieca HQR (fig. 79) wyobraża nam poziom, HPR po- 
łudnik jakiegokolwiek bądź mieysca zp. Wilna. P bięgun 
równika, z i S mieysca prawdziwe xiężyca i słońca; gS 
wyrażać będzie prawdziwą odległość ich środków. 4B 
wyraża prawdziwą odległość brzegów słońca i xiężyca; to 
jest odległość widzianą ze środka ziemi. Ponieważ paral- 
laxa zniża xiężyc i słońce, odległość ta „48 różnie się 


' wydawać będzie dla różnych mieszkańców ziemi, I jeżeli 


ta odległość równa jest różnicy między parallaxą poziomą 
xiężyca i słońca, to' jest »—m», odległość ta może się stać 


_zero dla mieszkańców, dla których wstym momencie punkt 


JB znayduje się na poziomie, astąd dla tego punktu powićrz- 


chni ziemi tarcze słońca i xiężyca stykać się będą. Przez 


parallaxę bowiem xiężyc zniży się o ilość », a zatćmo ty” 
leż zbliży się do słońca, które dla parallaxy własnćy od- 
dali się od xiężyca o ilość w, summa więc skutków dwóch 


'parallax zbliży do siebie punkta X i $ o ilość m—a,a 


ponieważesmy wzięli „4B =» —m więc odległość 24H zni- 


„ 
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knie i tarcze obie zetkną się z sobą. Jeżeli odległość środ- 
ków Ss» większa jest niź różnica parallax powiększona 
summą promieni słońca i xiężyca, to jest większa niż 
z—w--3-+d, zaćmienie jeszcze się nie zaczęło dla żadne- 
20 mieszkańca ziemi. Mając tablicę odległości środków 
rachowanych na rozmaite chwile, łatwo jest przez prostą 
proporcyą znalesdź czas, kiedy ta odległość =—s--3+-d 
czyli moment początku zaćmienia; idzie teraz 0 Oznącze- 
nie mieysca które to zaćmienie w tćy chwili widzieć bę- 
dzie; znaydziemy go następującym sposobem: Przedłużmy 
łuk xS aż do punktu Z, tak żeby było Z8—=go. Punkt 
Z będzie to zenit mieysca którego szukamy długości i sze- 
rokości. Łuk PZ wyraża odległość tego mieysca od bie- 
guna północnego, czyli dopełnienie szerokości jeograficzney 
mieysca, kąt ZPM jest różnicą między długością tego miey- 
sca a długością Wilna. WW troykącie ZSP mamy znaną 
odległość słońca od bieguna to jest 7%8, i znany kąt PSzi 
jaki czyni odległość środków słońca i xiężyca z kołem zbo- 
czeń słońca, bośmy właśnie na te ilości ułożyli pićrwiey 
tablicę z rachunku troykąta 7.XS (fig. 78), nadto: i 


ZS—=go - 88 =go” +-3. | 
dost PZ=dost PS dost SZ+|- wst SP wst SZ dost $ | 
= wst £ dost (go0--3) +- dost.8 wst(go --3) dost $ 
= dost $dost£ dost S—wst3 wst £. | 


Albo 
dostPZ= wst/ dost 3 dost $dost.8 — wst). 


Kładąc styQ—=dost $Sdosty £ 


s 
dost PZ=T7 wst(e—3). 
Szerokość jeograficzna szukana H == go — PZ. 
Dla otrzymania długości jeograficzney wynaydziemy 
z tegoż samego troykąta kąt SPS 
wst $ wst ZS. 
wstZŻ o 





wstZPS= 
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m wst.$ dost 8 
— dostł 


Lecz że ztego wyrażenia wyciągając kąt ZPS można mieć 
wątpliwość czy ten kąt jest ostry czy rozwarty, dla tego 
lepićy jest go otrzymać ze zrównania trzeciego głównego: 


dosty ZS wst PS=dost PS dost S$ -H wst Sdosty Zp$ 


sty dost8 


dosty ZŻPS=— wst € 


— wst śdosty $. 

Kat ZPS zmnieyszony kątem APS daje różnicę południ- 
ków Wilna i mieysca szukanego, które nazwawszy przez 
ę mamy: 


ę=ZPM 
—ZPS—MPS 
ę=ZPS— kąt godzinny © w Wilnie, 


W tćm położeniu figury, kierunek od M do S jest ku 
wschodowi, a od ZW do Z ku zachodowi. Moment rachun* 
kn jest czasem rannym w Wilnie, i mieysce jest ka za” 
chodowi względem Wilna jeśli ZPS> /MPS. Jeżeli prze” 
ciwnie figura wystawia nam część zachodnią poziomu, na* 
ówczas mieysce szukane jest na wschodzie względem VYV;jl- 
na jeżeli ZPS>MPS, i wzajemnie. . Mamy więc dokła- 
dnie oznaczony punkt powierzchni ziemi, który naypićr- 
wiey widzieć będzie początek zaćmienia. Wszelkie bo- 
wiem inne mieysce leżące na kole ZS, będzie mieć różni- 
cę parallax xiężyca i słońca mnieyszą niż m—7, a stąd 
mnieyszą niż odległość brzegów 48, brzegi więc stykać się 
nie będą. Jeżeli weźmiemy punkt jaki na innćm kole zp. 

w pochyłóm do pićrwszego, naywiększa dla tego 
punktu różnica parallax będzie, »—m», ale parallaxa ta 
działając po kole pochyłóm do łuku rS a nie po łaku ab 
mierzącym naykrótszą odległość, nie może zniszczyć odle- 
głości brzegów ab, chociaż jóy skutek równy jest tćy od- 
ległości. Kiedy potćm odległość środków «S$ zmnieyszy 
się, odległość brzegów „4R mnieysza będzie od r— 7, że- 








ROZDZIAŁ XVII. 8 325 
by więć tę odległość zniszczyć i otrzymać dotknięcie, do- 
syć jest parallaxy wysokości któraby była równa odległo- 
ści brzegów .4B. Jeżeli więc wyrazimy przez Z odle- 
głosć od zenit taką, gdzie parallaxa wysokości równa jest 
«4B, będzie 
AB = (x—sa)wst Z 


idzie o wyznaczenie położenia tego mieysca, gdzie paralla- 
xa wysokości jest równa „48, i gdzie razem środki słoń- 
ca i xiężyca znaydnją się na jednćmże kole wierzchoł- 


kowćm. 
Ze zrównania wyższego 
AB 
wstZ/=——;, Z=ZB. 
ww—w 


W troykącie ZPS mamy znane PS to jest dopełnienie 
zboczenia słóńca, ZS=ZB+3=2Z--0 i.kąt S$ który na 
każdy moment z troykąta ZPS sposobćm wyżćy wyłożo- 
nym rachować można. WWyciągniemy więc tak jak wy- 
żćy wartości na PZ i kąt ZP/M, to jest dopełnienie sze- 
rokości mieysca szukanego i różnicę między długością te- 
go mieysca a długością Wilna. 'Tym więc sposobem mieć - 
będziemy mieysce, gdzie będzię początek zaćmienia o pew- 
nóy danćy godzinie, odpowiadającćy odległości środków 
równóy „4B--d--3. Ś 
W czasie kiedy zaćmienie jest środkowe, odległość po- 
zorna środków słońca i xiężyca dla pewnego punktu po- 
wićrzchni ziemi jest równa zero, odległość zaś prawdzi- 
wa może bydź równa różnicy parallax poziomych »— r. 
Jakoż zakładając, że SX =r—», i że SZ=go"”, mieszka- 
niec którego żenit jest w punkcie z będzie mieć zaćmie- 
nie środkowe. Położenie tego punktu oznaczy się przez 
zrównania bardzo proste: 


wst Hi = dost PZŻ =wst PS dost $ 
dosty ZP S=— dost PSdostS 
ZPM=ZPS— PMS, 


Zrównania te dają nam długość i szerokość mieysca, gdzie 
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naypićrwiey widzianóm będzie zaćmienie środkowe. Na- 
stępnie odległość środków Sz będzie mnieysza niż z—7; 
w mieyscu więc gdzie w tym momencie zaćmienie środ- 
kowe widzianćm będzie, odległość środków słońca i xię- 
Życa od zenit mnieysza będzie niż go”. Nazwawszy tę 
odległość przez Z, wartość na tę odległość otrzymamy ze 
zrównania 

Sz 


%— w 


wstZŻ= 





a przez rozwiązanie troykąta ZPS otrzymamy położenie 
mieysca, którego zenit jest w punkcie Z. 'Tym sposobem 
będziemy mogli oznaczyć wszystkie punkta na powićrz” 
chni ziemi, które mieć będą zaćmienie środkowe, i ozna 
czyć moment tego fenomenu na różne mieysca. Moment 
ten wiadomy jest naprzód podłng czasu rachowanego w Wil- 
nie, skąd łatwo jest potóm wyrachować ten moinent w cza” 
sie liczonym w rhieyscach gdzie się fenomen zdarczą po” 
dług wiadomey tych mieysc długości jeograficzney. - 

Nadając różne wartości na odległość środka słońca od ze- 
nit, otrzymać możemy różne parallaxy wysokości, a stąd i 
zaćmienie różnćy wielkości, i oznaczyć potóm mieysca, gdzie 
się zaćmienia wielkości Żądanćy trafiać będą. 


CII. Jak wyznaczyć mieysce leżące na kole łączącem środki słoń: 
ca i xiężyca, htóre na pewny moment ma zaćmienie wielko? 
ści daney $ Wykreślić na kuli sztuczney liniją zaymującą 
wszystkie mieysca, dla których początek lub koniec zaćmienia 
widzianym będzie na poziamie, 


Iłość zaćmienia wyraża się przez zakrytą część średni” 
cy słońca, wyrażoną w minutach albo w calach, uważając 
całą średnicę podzieloną na części dwanaście. Gdybyśmy 
chcieli wiedzieć mieysce na kole wierzchołkowóm ZŚ, któ” 
reby w pewnym czasie miało zaćmienie =, postąpilibyś” 
my tym sposobem. 

Poniewaź odległość środków pozorna powinna bydź 


d+-—a 
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* odległość prawdziwa jest Sz, skutek więc parallaxy po- 
winien bydź 
| Sz — (d-+3—n). 
Zakładając 
Sx —(d-+-3—n)=(r — a) wst BZ 


możemy ztego zrównania wyciągnąć BZ, a potóćm z troy- 
kąta PSZ otrzymamy. sposobem wyżćy wskazanym poło- 
Żenie punktu na powićrzchni ziemi, którego zenit jest w pun- 
kcie Z. Jeślibyśmy chcieli otrzymać dotknięcie tylko 
wtenczas kiedy odległość prawdziwa środków mnieysza jest 
od d--3, czyli kiedy część słońca zakryta jest dla środ- 
ka ziemi, szukalibyśmy naówczas mieysca na przedłużeniu 
«S$ w kieranku od z do Ś, któregoby parallaxa odsuwa- 
jąc xiężyc od słońca zniszczyła zaćmienie i sprawiła tylko 
dotknięcie. l tak przedłużywszy zS do Z,, mamy: 


(r—r)wst$Z =d--5—Sc 


E wst SZ, m oz Sz 5 





%w—w 


W troykącie PSZ, znamy SZ, PSi kąt PSZ,=180—PSZ, 
wynaydziemy tedy dopełnienie szerokości PZ, i kąt SPZ,, 
z którego otrzymuje się różnica południków, albowiem 


MPZ, =SPZ,+-MPS=SPZ, +- kąt godzinny. i 


Lubo podług sposobu tutay wyłożonego nie otrzymujemy 
mieyse wszystkich, które będą mieć zaćmienie, gdyż miey- 
sca które wynachodzimy są tylko te, które leżą na kołach 
wierzchołkowych przechodzących razem przez środek xię- 
życa i słońca, możemy jednak dosyć dokładne powziąść 
wyobrażenie o powićrzchni ziemi, przez którą przechodzi 
cień lub prZycień xiężyca. Daymy' bowiem żeśmy na pew- 
ny moment oznaczyli mieysce, które przez parallaxę wy- 
sokości ma zaćmienie środkowe; szukaymy na tenże sam 
moment mieysca leżącego ną kole wielkićm przechodzą- 
cóm przez środki słońca i xiężyca, któreby przez mniey- 
szą parallaxę wysokości miało początek zaćmienia, i naresz- 
cie mieysce trzecie, które przez parallaxę poziomą widzł 
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środki xiężyca i słońca odsunione od siebie naydalćy jak 
je tylko w tym momencie widzieć można, i to w strony 
przeciwne tym w jakich je widzi mieszkaniec, dla które- 
go w tym momencie zaczyna się zaćmienie. Prowadząc 
przez te trzy mieysca łuk koła wielkiego na kuli ziemskiey 
zaymiemy mieysca które będą mieć w tym momencie za- 
„ćmienie słońca tym większe, im bliżćy leża mieysca dla 
którego zaćmienie jest środkowe. WWykonywając podobne 
rachunki co minut zp. dziesięć przez cały czas trwania 
zaćmienia, i podobne na kuli ziemskiey rysując łuki, otrzy” 
mamy dosyć dokładnie mieysca dla których zaćmienie wi* 
dzianóm będzie. | 

| Na mieysce parallaxy działającey w kierunku łuku prze” 
chodzącego przez środki słońca 1 xiężyca, można jeszcze 
nżyć parallaxy ukośney, to jest działającey po kole wierz” 
chołkowóm pochyłóm do łuku zS. Gdybyśmy np. na pew” 
ny moment, kiedy odległość prawdziwa środków. słońca! 
xiężyca mnieysza jest niź d--3--(s —»), chcieli otrzymać 
mieysce gdzieby widziano na poziomie dotknięcie tylko 
tarcz słońca i xiężyca, naówczas nie moglibyśmy już tego 
mieysca szukać na kole wierzchołkowóm łączącóm środki 
słońca i xiężyca, gdyż parallaxa pozioma działając wprost 
po tóm kole, zbliżałaby środki słońca i xiężyca 0 ilość 
wm— w, odległość więc pozorna środków byłaby mnieyszą 
od d--3, a stąd nie byłoby dotknięcia, ale jaż część tar” 
czy słońca byłaby zakrytą przez xiężyc. Żeby więc na 
ten moment znaleśdź mieysce, które widzi na poziomie do” 
tknięcie tarcz słońca i xiężyca, postąpimy tym sposobem 
' Niech Sz» (fig. 79) wyraża nam odległość prawdziwą 
środków mnieyszą od (r—s»)+-(--d). Z punktu S zary” 
suymy koło promieniem d--3, a z punktu « promienie” 
w—w, koła te przetną się z sobą w punktach Zi L: 
W troykącie $r£ mamy znane trzy rzeczy, to jest odle” 
głość prawdziwą środków Sz, SZ równą d--3, i zł wy” 
rażającą parallaxę względną słońca i xiężyca, możew 
więc wynaleśdź kąt ZaS podług zrównania: | 
wstą (ZS Ła — Sx) wst 3 (LS Sz —Ia) 


wstSawst4z 


1 


wst ą LiS= 
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albo uważając tr oykąt SzŁ dla małości boków za prosto- 
Kreślny : : 
wst 2 ZaS$= _(ŁS+- La +—Sa)(LS+ Sa — la) 


Sz la 


Odeiągając kąt ZxS od kąta Pr S$ który nam z troykąta PSz 
jest wiadomy, otrzymujemy kąt PaŁ; 180—PrL=PaZ". 
W troykącie PrZ” mamy znany kąt Pa” i dwa boki 


Pział; gdyż Pz =g0o— zboczenie ); 
cZ =g0o— La=go" — (r—w); 


Z rozwiązania więc tego troykąta podług zrównań $ 10 
mieć będziem PZ” czyli dopełnienie szerokości mieysca 
Z, ikąt Z Paz, który dodany do znanego kąta S/%z, ja- 
ko wyrażającego różnicę wznoszeń prostych słońca i xię- 
życa, da nam kąt Z”PS,to jest kąt godzinny słońca, czyli 
czas prawdziwy słoneczny rachowany w tym momencie 
w punkcie Z”. Porównywając ten czas z czasem prawdzi- 
wym rachowanym w Wilnie, otrzymamy różnicę w dłn- 
gości mieysca Z”. 'Tym więc porządkiem otrzymać mo- 
żemy długość i szerokość mieysca, gdzie na poziomie, to jest 
w punkcie L, widziane będzie dotknięcie tarcz słońca i 
xiężyca na moment dany, kiedy odległość $z5 mnieysza jest 
od (+d)+(r—ms). Drugiem takićm mieyscem będzie Z, 
gdzie dotknięcie przez paraliszę widzianóćm będuie na po- 
zilkniie w punkcie Z. Kąt SzŁ jest już znany jako ró- 
wny kątowi ZAS: 


PzS+ SzrL Pr 
1809 — PrL =PuxZ. 


Z rozwiązania potćm troykąta ZPz Spoanay PZ'i 
kat zPZ; 
xzPZ'+5Px =SPZ.. 


Oznaczymy więc tym sposobem szerokość i długość miey- 
sea którego zenit jest Z. 

Kiedy Sr=(z-+a)+(0--d), punkta Zi Z'astąd Zi Z” 
złączą się z sobą, i zaczynają się wtenczas rozchodzić, kie- 


/ 
/ 
Pr" 
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dy Sr zaczyna bydź mnieyszą od (r—s»)--(--d); naów- 
czas formują się troykąty SZa i SŁa w których kąty przy 
c iS są z początku bardzo ostre, kąty zaś przy Łi Z 
bardzo rozwarte; w miarę jak odległość środków Sx coraz 
się zmnieysza, katy przy Zi Z/ maleją, a przeciwnie kąty : 
przy © i S$ coraz rosną, aż nareszcie kiedy odległość Sz 
równa jest (r— "|=— d), pankta Lil oraz Zi Z' scho- 
dzą się z sobą, i na ten móment jedno tylko jest mieysce) 
gdzie dotknięcie na poziomie widzieć można. 

Jak skoro Sz staje się mnieyszą od (r—a)— (3 --d) żre 
kąt Sz£ uformować się nie może, i nie masz już punktu 
na powierzchni ziemi gdzieby dotknięcie na poziomie wi- 
dzieć można było. Stąd widzieć łatwo można, Że linija 
łącząca mieysca Z, Z, Z” ete. na powierzchni ziemi for- 
muje liniją krzywą zamykającą się , linija się ta zaczyna 
kiedy Sr=(r—s)—(+d), a kończy się, kiedy Sxz—= 
=(r—w)—(5+d), po czem Sz daley może $stawać się 
mnieyszą, i doszedłszy naymnieyszey wartości rośnie da- 
ley; przez cały ten czas dotknięcia na poziomie są nie 
podobne, aż nareszcie kiedy odległość środków  dóy- 
dzie w swym wzroście do wartosci (s—s)—(-+d), linija 
dotknięć na poziomie zaczyna się przez punkt jeden 
rozdziela się zaraz na dwie gałęzie i schodzi się znowu 
w punkt jeden kiedy odległość prawdziwa środków stanie 
się powtórnie równą (r—s)--(3 +d). Jest to chwila, gdzie 
właśnie zaćmienie słońca dla ziemi zupełnie się kończyy 
i jakeśmy wyżey widzieli, od tey wartości na odległość 
środków, zaćmienie się zaczynało. (o się tycze odległości 
na każdy moment punktów Z” i Z tę łatwo jest wycią” 
gnąć z troykąta Z'Z'z, gdzie a Z =go* — (r — s); uważają” 
więc łuk ZZ' jako rozdzielony na dwie równe części przeć 
łuk pionowy «x/V mamy: 

wst; ZZ =wst Za wstZr$S 
= dost rZwstZz$Ś 
= dost (r — ») wst Z2S. ] 


Tu widzimy, że szerokość linii krzywćy zaymującćy pw” 
kta Z”, Z itd. czyli odległość punktów Z"i1Ż' ma je” 
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denże moment wynalezionych nie może się zamienić w punkt 
jeden tylko wtenczas, kiedy kąt LaS stanie się zero, ja- 
keśmy to już i wyżey widzieli. - 

Podług tego cośmy dotąd mówili, łatwo jest wynaleśdź 
mieysce, które będzie naypierwiey widzieć początek, i 
mieysce gdzie naypoźniey koniec zaćmienia widzianym bę- 
dzie, nadto można odrysować liniją dotknięć na poziomie, 
i liniją punktów gdzie zaćmienie będzie środkowe. (Ob- 
szernieyszy rozbiór fenomenu zaćmień słońca, co się tycze 
mieysc, w których widzianym będzie, znaydzie czytelnik 
w Astronomii Delambra, gdzie podane sposoby przykłada- 
mi są objaśnione. 

Kiedy odległość xiężyca od bieguna północnego wię- 
ksza jest niż odległość słońca od tegoż bieguna , zaćmie- 
nie dla półkuli północnćy jest bardzo małe, gdyż paralla- 
xa w takićm położeniu xiężyca i słońca, oddała ich środki 
od siebie dla mieszkańców północnych, a ponieważ bar- 
dzo południowe kraje są mało zamieszkałe, dlatego Astro- 
nomowie nie dają sobie pracy rachowania w szczegółach 
różnych postaci tego fenomenu dla różnych mieysc, gdzie 
to zaćmienie trafić się może, oznaczają się tylko mieysca 
gdzie fenomen obserwowanym bydź może. Oznaczywszy 
przez rachunek długość i szerokość różnych mieyse, które 
będą widzieć pewną postać zaćmienia, łatwo jest mieysca 
te oznaczyć nakuli ziemskiey lub na karcie któreyby rzut 
był taki, iżby zaymował wszystkie mieysca, gdzie zaćmie- 
nie widziane bydź może. 

Oznaczenie tym sposobem czasu i postaci zaćmienia, 
jest pospolicie niedokładnóm z przyczyny, że ziemia nie 
jest wszędzie doskonałą kulą, a stąd parallaxa pozioma nie 
jest wszędzie jednostayną. Można wprawdzie błąd ten po- 
prawić i mieć wzgląd jeszcze na odmiany tarczy xiężyca, 
w miarę jak się gdzie wznosi nad poziom, ale praca ta by- 
łaby zupełnie nieużyteczną, i niepewność w wypadkach 
jeszczeby pozostała z przyczyny niedokładności tablic xię- 
życowych, i niepewnego oznaczenia długości i szerokości 
różnych punktów na powićrzchni ziemi. Oznaczenie w ogól- 
ności fenomenów zaćmień słońca: dla różnych mieysc jest 

| - | a „| kz, : 
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tylko ostrzeżeniem Astronomów 0 czasie w jakim ma przy” 
paść zaćmienie, a mieyscowi Astronomowie, każdy na swoje 
mieysce, dokładny moment początku i wszystkie postaci 
tego fenomenu, jakie w ciągu zaćmienia dla tego mieysca: 
jawićsię będa, wyrachować powinni. Przyszliśmy więc 
teraz do tego pytania: jak znając dzień i mniey więcćy go- 
dzinę zaćmienia słońca, wyfachować na dane mieysce z nay- 
większą dokładnością czas i postać różnych fenomenów te- 
go zaćmienia ?. 


CIII. 77ynaleśdź odległość pozorną środków słońca i więżyca na 
pewny punkt powierzchni ziemi, używając położenia punktu 
dziewiędziesiątego. 


Ponieważ fenomen zaćmienia zawisł zupełnie 0d odle- 
głości pozornćy środków słońca i xiężyca i od wielkości 
ich średnic, naypićrwszą jest więc rzeczą znać te ilości 
na każdy moment. 

Wyobraźmy sobie przez -4S ekliptykę (fig. 60) przez 
XiS mieysca pozorne środków xiężyca i słońca, to jest 
mieysca, do których je odnosi mieszkaniec punktu ziemi, na. 
który się zaćmienie rachuje; niech tóm mieyscóm będzie 
Wilno. Tu, tak jak i wyżćy, ponieważ namidzie 0 Wzglę- 
dne tylko położenie xiężyca względem słońca, możemy 
uważać mieysce słońca za nieodmienione przez parallaxę, 
bylebyśmy za to zamiast parallaxy xiężyca, wzięli różnicę 
parallax xiężyca i słońca, gdyż obie te gwiazdy Znaydu- 
jąc się w czasie zaćmień blizko bardzo siebie, w tęż samę 
przez skutek parallaxy posuwają się stronę. Niech 45 
wyraża różnicę między długością słońca, a długością po- 
zorną xiężyca, «4X będzie szerokość pozorna xiężyca. Gdy” 
byśmy w tym troykącie znali „48 i 4X, łatwobyśmy otrzy” 
mali odległość pozorną środków XS. 

Wyrachuymy z tablic na czas blizki początku zaćmie” 
nia długość słońca i jego średnicę pozorną, a z tablic xię” 


. życa długość i szerokość xiężyca, jego parallaxę poziom: 


i wielkość jego tarczy uważaney na poziomie. Mając dłu” 
gość i szerokość xiężyca prawdziwą, wynaleśdź możemy 
długość jego i szerokość pozorną za pomocą wzorów, któr? 
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się łatwo wywodzą ze wzorów podanych, wyżey na para]- 
laxę wznoszenia się prostego i zboczenia ($ 38 i 115), albo 
za pomocą wzorów wywiedzionych w trygon. kul. $ 54. 


w D= dost pwst [) — wst» dost.$ wst W ) 
EST dost p dost £/ — wsts dost $ dost ZV ( 


styp = ly DOS TOŃ 2) 

W tych zrównaniach D i p znaczą długość i szerokość 
prawdziwą, D' i p' długość i szerokość pozorną; » znaczy 
parallaxę poziomą xiężyca na szerokość jeograficzną Wilna, 
rachowaną podług formuł podanych w $ 59; w rachunku zaś 
zaćmień za m wziąść trzeba różnicę parallax xiężyca i słoń- 
cą. IN wyraża długość a S szerokość punktu dziewiędzie- 
siątego (nonagesimi). Przez punkt dziewiędziesiąty rozu- 
miemy punkt ekliptyki naywyżey nad poziomem leżący, . 
a zatem o go? stopni odległy od przecięć ekliptyki z po- 
ziomem, szerokością zaś punktu dziewiędziesiątego nazywa 
się odległość tego punktn od zenit. Ilosci te otrzymują 
się przez zrównania 


1 


wst M 
styp= 2 H (3) 





M 
sty V== ri wst(”--») (2) 


dost /M dost. HF 
dost S$ = "GEN" (5) 
albo wakó= e — Jota ie H qost(9 +2) (*)- 


H jest szerokością jeograficzną: mieysca, » znaczy pochy- 
łość ekliptyki do równika, a /M wyraża wznoszenie się 
proste środka nieba, jest to wznoszenie się proste słońca 


(+) Zrównania te są zupełnie te same co zrównania dające 
nam długość i szerokość gwiazdy ze znanego wznoszenia się 
prostego i zboczenia (N. 42). e 
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prawdziwe, powiększone lub zmnieyszone kątem godzin- 
nym, podług tego jak rachunek jest na wieczorną lub ran- 
ną godzinę. Można wziąść wznoszenie się proste słońca 
średnie, rachowane od punktu równonocnego prawdziwego: 
bylebyśmy za kąt godzinny, który oznacza czas prawdziwy 
lub jego dopełnienie do 24%, wzięli czas średni lub jeg? 
dopełnienie do 24, podług tego jak czas rachunku wzięty 
jest po południu lub przed południem. Za pomocą więt 
tablic xiężyca i zrównań (1), (2), (5), (4) i (5), otrzymać mo” 
żemy długość i szerokosć pozorną xiężyca na czas żądany: 
a stąd w troykącie „4SX mieć AX i 48, gdyż długość 
słońca z tablic wynalezioną bydź może, 


SX= AX" + AS" 


| AX AS AX 


/Tym więc sposobem, który się sposobem punktu dzie* 
więdziesiątego (móthode du nonagćsime) nazywa, otrzymać 
można odległość pozorną środków słońca i xiężyca, 


CIV. Sposćb Delambra otrzymania odległości pozorney 
środków słońca i ziężyca. 


Możemy jeszcze wynaleśdź odległość pozorną środków 
słońca i xiężyca za pomocą sposobu podanego przez De” 
lambra, nie szukając długości i szerokości pozorney xiężyca 
Przychodzi się do tego następującym sposobem. Niech koło 
ZP (fig. 81) wyobraża południk mieysca na Którym się 
znaydują zenit i biegun świata w punktach Z i P. Punkt 
X jest mieyscem prawdziwóm xiężyca, a $ mieyscem słoń* 
ca, odległość więc prawdziwa środków słońca i xiężyća 
jest to linija SX. Parallaxa wysokości jest to XX" która 
odległość środków prawdziwą zmienia na pozorną SX; 
idzie właśnie o wynalezienie tćy odległości pozornćy. Do 
wynalezienia tćy odległości Delambre używa tych samych 
zrównań, które służą na wynalezienie odległości. pozorney 
xiężyca od bieguna świata, przez funkcyą odległości praw” 
dziwey.* 


2 








> 
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Itak: kładąc w zrównaniach VIII, i III żryg. Auł. $ 54 
pochyłość ekliptyki «=0, możemy wszędzie zamiast dłu- 
gości położyć wznoszenie się proste , a zamiast odległości 
od bieguna ekliptyki, odległość od bieguna równika; tym 
sposobem zrównanie dające odległość pozorną od bieguna 
ekliptyki przez fankcya odległości prawdziwćy, zamiemi się 
na zrównanie wyrażające odległość pozorną od bieguna 
świata przez funkcyą odległości prawdziwćy, i podobnie 
zrównanie dające parallaxę w długości wyda teraz paral- 
laxę wznoszenia się prostego, SA parallaxę kąta godzin- 
nego. Zrównania te są następujące: 





dosta = wiał A „s 7 |dosty aha giewśi M | 
wst / - wst4 
wst» dost HH wst 7? 


styk zy KE Zwi wi dO BÓRAH 
gdzie A' znaczy odległość pozorną od bieguna równika, A 
odległość prawdziwą, 7?” kąt godzinny pozorny, 7? kąt go- 
dzinny prawdziwy, » znaczy, tak jak wyżey, różnicę pa- 
rallax poziomych słońca i xiężyca, a HI szerokość mieysca 
poprawną. Widzimy w zrównaniu drugićm, że parallaxa 
kąta godzinnego 7, zależy od parallaxy poziomey » i od 
boków składających kąt P, Jeżeli więc zamiast punktu ? 
wezmięmy inny punkt $, i uformujemy kąt ZSX, kąt ten 
przez parallaxę zamieni się na kąt ZSMA”, ale parallaxa 
tego kąta, jako złożonego zupełnie z śódotyćh dwóch bo- 
ków, to jest wyrażających odległość punktu Ś od zenit i 
od mieysca prawdziwego xiężyca, wyrazi się przez formułę 
tego samego kształtu co i parallaxa kąta godzinnego. Dla 
tćyże samćy przyczyny odległość pozorna SX" wyrazi się 
przed funkcyą odległości prawdziwóy SX w tymże samym 
kształcie, jak się wyraża odległość pozorna od bieguna świata 
przez funkcyą odległości prawdziwćy. Uważając więc 
punkt P jako przesuniony na punkt S$, powinniśmy w zró- 
wnaniach wyższych położyć, zamiast kąta 7?” kąt ZSX, a 
zamiast boków PZ i PX boki SZ i SX. Zrównania RAE 
dające kąt XSX' czyli parallaxę kąta ZSA, i odległość po- 
zorną SX' będą następujące: 
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XSX' — wstrwst ZS wst ZSX£ 
sy RZ =syr= wst SX — wstm» wst ZS dost ŻSX 
r_wst(ZSX-+-r) wst» dost 3 
sty Sk = wstZSX jdos sy SA wst $X 


Czyniąc kąt ZSX=S, S+sr=S', SX=L, Zzsz! 
będzie: 





2 wstw wstą wst $” 
PIE wst.44 — wst» wstądost$' 
__  mwst SS (a) 
"1—mdost$ ; 
. | __Wstswstq 
gdzie COTY ZEM 
t 5” wst» dost 1) 
dosty SX = - z 5 jdosty Z — A="3 RE 
; wstmdost g , 
Czyniąc = o sty 
otrzymamy: 
Ss" 
dosty SX = Nz; (dosty E— sty u) 
FEŻ) gf mami id ca ZÓ0J () 


wst $'dost(£/-- u) 


Zrównanie 8 służy do znalezienia odlegtości pozornej 

środków słońca i xiężyca. Dla rozwiązania tego zrównś 
nia przeyść trzeba pićrwiey przez rozwiązanie zrównania * 
W zrównaniu («) oprócz ilości szukaney m», trzy jeszcze % 
niewiadome, to jest q=2ZŚS, S. i E=SX, od wynaleęzić, 
nia więc zrob ilości rachunek zacząć należy. A naprzó 
w troykącie ZPS mamy znane ZPS czyli kąt godzin?) 
prawdziwy i dwa boki kąt ten składające to jest ZP; PS 
wynaydziemy więc kąt ZSP=a i bok ZS; z rozw iązani? 
potóćm troykąta X PS gdzie PS, PX i kąt XPS wyraź 
jący różnicę wznoszeń pr śwdziwych słońca i xiężyca śl 
znane, ótrzymamy XS=2£ i kąt PSX, a stąd ką! 
ZSX=S—a=S. W szukaniu tych ości można post” 
pić tym sposobem : 
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dost. ZS —dost P wst Adost H +- dosta wst HH 
e = wst (dost 4 -j- wst Asty ©) 


gdzie 
styp =dosty H dost P 
__ wst H dost (4— 0) 


Łuk posiłkowy o jak wiemy nic innego nie znaczy tylko 
łak PQ, odcięty łukiem ZQ pionowo do łuku SP popro- 
wadzonym, a zaś A—g=QS. Podług zrównań (/) $ g 
Tryg. kul. mamy: 


sty QZ—=sty P wstoQ 
= sty awst(4—9) 
Stąd 
k sty P wsto 
stya=————— 


W rozwiązaniu troykąta X PS moglibyśmy albo zupełnie 
tym samym postąpić porządkiem, albo też użyć analogii 
Nepera na wynalezienie kąta „XS? = $, a potćm przez dru- 
gie zrównanie główne mieć SX. "ym więc sposobem otrzy- 
mujemy trzy nieznane ilości, które wchodzą do wyraże- 
nia na m», ta jest E, q, i kąt S$ =S—a; po wynalezieniu 
więc wartości na », przystąpimy do rozwiązania zrówna- 
nia £, w któróm wszystkie ilości prócz $X' są znane, al- 
bowiem S'=S'--»; to więc zrównanie da nam wartość 
na odległość pozorną środków słońca i xiężyca. 

W tym sposobie Delambra naypićrwszą jak widzimy 
jest rzeczą, mieć wznoszenie się proste i zboczenie słońca 
i xiężyca naydokładniey wyrachowane, gdyż te ilości wcho- 
dzą w naypićrwsze tego sposobu zrównania. Sposób ten 
ma tę korzyść, Że daje wartość nałuk ZS, który jest pra- 
wie równy odległości xiężyca od zenit, astąd moźna wie- 
dzieć, o ile tarczę xiężyca poziomą, daną przez kalenda- 
rze astronomiczne powiększyć, Żeby mieć jego tarczę po- 
zorną w odległości od zenit w jakiey się w czasie zaćmie- 
nia znayduje ; powtóre ważną jest jeszcze korzyścią , że 
mamy zaraz kąt Ś” jaki czyni linija środków z kołem wićrz- 
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chołkowćm, ilość która jak poźniey zobaczymy, bardzo W 
serwacyi początku zaćmienia jest potrzebną. EE 

Wyłożyłem tu tylko w krótkośca sposoby rachowani? 
na czas dany odległości pozornćy środków słońca i x1€2V 
ca, gdyż oba te sposoby dokładnie są wyłożone j przyki” 
dami objaśnione w Przystosowaniu tryg. kulistćy. 


ob” 


CY. Ze znanych pozornych odległości środków słońca i giężj” 
wyciąga się czas początku, końca i srodka zaćmienia. 


Żeby z wynalezionćy odległości środków można był” 
sądzić o czasie zaćmienia, należy tę odległość porówn* 
z summą promieni słońca i xiężyca, wyraźna bowiem rze” 
jest, że w czasie początku zaćmienia odległość pozorną środ” 
ków równą bydź powinna summie promieni słońca i xię 
Życa. WWielkości poziome tarczy słonecznćy i xiężycowćj 
dane są na dzień każdy w kalendarzach astronomicznych 
lecz że ziemia w ciągu biegu wirowego jedne punkta przy” 
bliża, drugie oddala od słońca i xiężyca, stąd wypada, 20 
te tarcze w miarę jak się podnoszą nad pozióm mieysć? 
zbliżają się do tegoż mieysca, a stąd większemi wydawał 
się muszą. Skutek ten dla wielkiey odległości słońca od 
ziemi nieznaczny jest dla tarczy słoneczney. Ale powię” 
kszenie się tarczy xiężyca, w miarę jak się nad poziów 
podnosi, jest bardzo wyraźne. Jakoż podaliśmy w $ 6 
formułę 
2 Dwstą sdost (2——) 


| Sz o 
wst(£/—— rm) 


dającą powiększenie się tarczy xiężycowey przez funkcyą je” 
go tarczy widzianćy ze środka ziemi, albo widzianey na po” 
ziomie; przez funkcyą odległości od zenit Z i parallaxy 
wysokości z; możemy więc użyć tey formuły, albo też ta” 
blicy dającey zaraz to powiększenie skoro Di Ź są znane 
wyrachowaney podług zrównania w $ 65 danego, zależą” 
cego tylko od dwóch zmiennych D i Z. 

Umiejąc dochodzić odległości pozorney środków słoń” 
ca i xiężyca, wynaydźmy te odległości na kilka chwil biz” 


a 
, 
+ 
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kich początku zaćmienia, a mając tym sposobem ilość o ja- 
ką się w danym czasie zbliżają do siebie środki słońca i 
Xiężyca, łatwo przez pęoporcyą znaydziemy czas, kiedy ta 
odległość śrądków równa jest summie promieni, a tak mieć 
będziemy czas początku zaćmienia. Daymy żeśmy rachu- 
jąc tym sposobem odległości środków na czas blizki po- 
początku zaćmienia znalezli na czas 7' odległość środków 
równą (--d)sza, gdzie a jest ilością małą, i że porówny- 
wając odległości środków w małycu przedziałach czasu 
znaleźliśmy, że środki te zbliżają się do siebie o ilość « 
w przeciągu czasu. £, biorąc więc zbliżanie się środków 
w małym przeciągu czasu za jednostayne, mamy 


r 
:lza:—.Qa. 
[74 : 


Czas więc początku zaćmienia wyrazi się przez 


ł 
532] T = —.a 
a 


Znak drugiego wyrazu zależy od znaku ilości a w wyraże- 
niu odległości środków na czas 7. 

Koniec zaćmienia podobnym zupełnie dochodzi się spo- 
sobem. (zas upłyniony między początkiem a kóńcem wy- 
raża czas trwania zaćmienia, połowa tego czasu dodana do 
początku lub odjęta od końca da czas środka zaćmienia. 


CVI. Rysunek figury początku, końca i środka zaćmienia obja- 
śniony przykładem. Naywiększa trwałość zaćmienia catko- 
witego i obrączkowego. i 


„Dla okazania sposobu jakim się rysuje. figura fenomenu 
początku, środka, i końca zaćmienia, weźmy przykład za- 
ćmienia, które się trafiło w Wilnie 19 listopada 1816 r., 
a które podług obu wyżćy podanych sposobów rachowa- 
nćm było. ! 

Ponieważ Astronomowie średnicę słońca, jakeśmy mó- 
wili, dzielą na dwanaście części, które się zowią calami, po- 
prowadźmy przeto liniją 42M (fig. 82), i podzielmy jąna6 
dowolnych części, linija ta wyrażać będzie promień słoń- 

45 
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ca, który wzięty w minutach izrównany z sześciu calami, 
da nam wartość jednego cala w minutach, i wzajemnie mieć 
będziem minutę wyrażoną w ułamkach lub częściach dzie- 
siętnych cala. Niech $ wyraża środek słońca, Z4SO jego 
tarczę pozorną =2/WN. Poprowadźmy liniją ZS piono- 
wą do HO, punkt Z będzie punktem naywyższym obwo” 
du słońca, a ponieważ przez sposóh Delambra wypada, Że 
w początku zaćmienia kąt 5'=559, prowadząc więc liniją 
SDX nachyloną do ZS pod kątem 5597, będziemy mieć na 
figurze położenie linii SDX łączącey środki słońca i xię" 
Życa, na którey punkt /) wyraża mieysce na obwodzie słoń” 
ca gdzie się zaćmienie zacznie. Położenie tego punktu 
ważnóm jest bardzo w obserwacyi poezątku zaćmienia, że” 
by wiedzieć w jaki punkt obwodu słońca wzrok skiero” 
wać, a przeto pewnieyszą uczynić obserwacyą początki 
zaćmienia. Komec zaćmienia podobnym się rysuje spos0” 
bem (fig. 85), kat S'=ZSD będący naówczas ze stron$ 
wschodniey słońca wynosi 114%. VW sposabie paralla$ 
, gdzie kąt S$” wprost nie wypada z rachunku, można otrzy” 
mąć położenie środka xiężyca, astąd ilinii łączącey środki 
obu gwiazd ze znanćy szer okości punktu dziewiędziesiąte” 
go, jak tego damy przykład w rysowaniu figury środk% 
zaćmienia. 

Poprowadźmy średnicę poziomą słońca HO (fig. 84) i li” 
niją pionową ZS wyrażającą łuk koła wierzchoikowego 
Zrówuanie (5) $ 105, daje wartość na szerokość punktu 
dziewiędziesiątego czyli odległość jego od zenit s—=G66' 
pochyłość osi ekliptyki do poziomu =go—s=24*, pro 
wadząc więc £Q) pod tym kątem do ZO, linija ta wy 
razi nam ekliptykę; która się będzie wznosić nad Linijd 
HO ku stronie zachodniey jak na figurze, jeżeli długość 
punktu dziewiędziesiątego mnieysza jest od długości słoń 
ca; i przeciwnie, jeżeli ta długość większa jest od długo 
ści słońca, znakiem jest Że się słońce znayduje w mie)” 
scu gdzie się łuk ekliptyki nachyla ku poziomowi na 2% 
chód, a stąd liniją EQ tak prowadzić należy, iżby się pod” | 
yeżła na wschód, to jest zręki lewćy, a spadała pod Hd 
na zachód, to jest z ręki prawćy. Uwagi te jasnemi są ba” 
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dzo, jeśli się do nich użyje figura (85) gdzie PR wyraża 
Pozióm mieysca Z, PnR ekliptykę, HFOQ tarczę słoń- 
ta, a m mieysce punktu dziewiędziesiątego. Ponieważ spo- 
sób punktu dziewiędziesiątego daje długość i szerokość po- 
zorną xiężyca, łatwo więc znaleśdź na linii EQ (fig. 84) miey- 
sce, gdzie koło szerokości na którćm się xiężyc znayduje, 
przecina ekliptykę, punkt w przykładzie tu wzmianko- 
wanym pada na figurze na środek słońca, gdyż różnica mię- | 
dzy długością słońca i xiężyca na moment środka zaćmie- 
nia, wynosi tylko 14; poprowadźmy koło szerokości SV, 
i na nióćm odetniymy szerokość pozorną xiężyca zbwak 
w tym przykładzie 5.5”, a punkt « będzie środkiem tar- 
czy xiężyca z którego zarysowane koło EQR, promieniem 
tarczy pozorney xiężyca, oznaczy nam ilość i postać za- 
ćmienia naywiększego. llość zaćniienia naywiększego wy- 
raża się przez Np =VS+- Sp =3-+(d— Sr) =(2 + d) — 
naykrótsza odległość. 

W naszym przykładzie promień słońca $=16.14, pro- 
mień xiężyca d==z16.51,5; naykrótsza odległość 5.6; stąd 
ilość zaćmienia jest: i 

52, 45',5— 5. 6" =2g. 59,5 

16. 14: 67% == 29.59,0:1 


zakk” 6 (29. +59>5) _ 67.1779,5 __ c 
16.14, 974 : 


Maywiększe zaćmienie słońca wypada blisko jedenastu cali. 
więc tylko jedna dwunasta część średnicy słońca nie za- 
krytą zostanie. Ponieważ zaćmienie słóńca nie może by dź 
większe nad zakrycie całóy jego średnicy, choćhy więc © 
wartość na 3+-d4— Sx wypadła większa od 23, ilość jednak 
zaćmienia w tym przypadku oznacza się przez 23; zaómie- 
nie wtenczas jest całkowite i 1 trwa pewny przeciąg czasu. 
Jeżeli 
(9-+ d) — Wdowa odległość == 29. 


zaćmienie jest całkowite ale nie trwa tylko moment, gdyż | 
zaraz odległość środków słońca i xiężyca stając się wię- 
kszą, czyni ilość zaćmienia mnieyszą od 23. 
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W rachunku trygonometrycznym Delambra nie mamy 
szerokości punktu dziewiędziesiątego, ale za to mamy kąt 
S” a stąd położenie odległosci środków względem koła 
wierzchołkowego; odcinając więc ze środka słońca na tey 
odległości wynalezioną jćy wielkość 3.6, oznaczymy ta- 
twym sposobem punkt x mieysce środka Sigkpca. 

Trwałość zaćmienia całkowitego i obrączkowego wten- 
czas kiedy naykrótsza odległość środków jest zero, zależy 
od chyżości naówczas biegu słońca i xiężyca i od wielko” 
ści ich tarczy. Jeżeli xiężye jest w naymnieyszey, a słoń” 
ce w naywiększey odległości od ziemi, średnica xiężyca 
uważanego na poziomie prabóhodzi o 2. 20' średnicę słońca: 
Podńisztókie się xiężyca nad pozióm powiększając jego 
tarczę, może tę różnicę doprowadzić do trzech minut, ile 
więe czasu xiężyc postępując biegiem względnym, potrze” 
buje do zrobienia trzech minut, tyle zaćmienie całkowite 
trwać będzie jeśli będzie środkowe. Bieg względny aa 
Żżyca jest naówezas naychyźszy, wynosi bowiem 32, 20 
na jednę godzinę. . 

52,257 : 155—5': 1% 3 cz.0 bli 
52.20 2 1 =="V) : 19, ——,==-— blisko. 
i 32.39 11 
N aydłuższe więc trwanie zaćmienia całkowitego jest nieco 
więcćy jak pięć minat. i 

Kiedy słońce jest naymniey a xiężyc naybardziey odda” 
lony od ziemi, średnica słońca możę, przechodzić o 5 „40 
średnicę tarczy xiężyca. W tćm położeniu bieg wzzlę 
dny xiężyca ledwo jest 20,12' na godzinę. 


25.12: 15=5.40':«2 


pozę CO aż: 
20.2 0,9 


Trwanie więc obrączki, jeśli zaćmienie będzie środko” 
we, może wynosić blisko gy dla mieszkańców dla któryc? 
ten fenomen trafia się na poziomie, powiększenie się bo” 
wiem tarczy xiężyca, w miarę jak wysoko znayduje 5% 
nad poziomem, zmnieysza ten czasu przeciąg. 


, 
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CVII. Jakie się robią obserwacye w zaćmieniach słońca, i jak 
z nich wyciąga się czas nowiu prawdziwego i różnica długo- 
ści mieysc w których ten fenomen byt obserwowanym. Po- 
prawka szerokości więżyca wziętćy z tablic, i odległości ro- 
gów skróconćy przez refrakcyą. 


W zaćmieniach słońca obserwuje się jego początek i 
koniec, opr ócz tego za pomocą mikrometru przedmiotowe- 
go lub niciowego mierzyć można ciągle odległość pun- 
któw przecięcja się obwodów słońca i xiężyca, ezyli spól- 
ną ich cięciwę ab (fig. 86), odległość ta zowie się odległo- 
ścią rogów (distance des cornes), z kaźdey takowćy obser- 
wacył otrzymać można odległość środków „, a stąd czas 
prawdziwego nowiu, następującym sposobem 


af __ ab 


wst axf = wst z =-—- 
az 


2d 
wstasf = wst s = 2 
29 

af =ddostz , fs =3dosts 


vs =xf+-sf = ddosta --3 dosts. 


Mając znaną na moment obserwacyi odległość pozorną środ- 
ków, rachuymy na tenże sam moment z tablic xiężyca je- 
go szerokość prawdziwą, do którey dodając skutek paralla- 
xy, otrzymamy szerokość jego pozorną oznaczoną przez liniją 
„4X (fig. 80), gdzie „48 wyraża część ekliptyki zajętą mię- 
dzy słońcem a kołem szerokości xiężyca, jest to więc ró- 
żnica między długością pozorną xiężyca i słońca. Różni- 
cę tę otrzymamy Z troykąta „4X$ w którym; 

AS VHXS— AX 
albo 
AX 


wst _X$.4 — S 


SW AS= XS dost XS4. 


Odeymując od tego wyrażenia parallaxę względną w dłu- 
gości xiężyca, to jest różnicę między parallaxą xiężyca i 
słońca, otrzymamy różnicę między długością prawdziwą 





a 
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"słońca i xiężyca, a mając z tablic znane biegi tych gwiazd 


w długości, łatwo otrzymamy czas potrzebny na zniszcze- 
nie znalezioney różnicy, a stąd moment, kiedy ta różnica 
jest zero. Jest to właśnie czas nowiu prawdziwego kie- 
dy słońce, xiężyc, i środek ziemi znachodzą się na tćyże 
samóy płaszczyźnie koła szerokości. Fenomen ten wypro- 
wadzony tym sposobem z obserwacyi i rachunku jest fe* 
nomenem jednocześnym dla całćy ziemi; jeżeli więc w in- 
nych mieyscach czas tego fenomenu podobnym sposobem 
wyciągnionym zostanie, różnica w rachnubie czasu naró* 
Żnych mieyscach w momencie tego fenomenu, daje .z wielką 
dokładnością różiacę w długości jeograficznćy tych mieysc: 

W  rachnnku tu wyłożonym wchodzi użycie tablic do 
wynalezienia biegów godzinnych i szerokości prawdziwe? 
xiężyca. (o się tycze biegu gedzinnego ten z naywiększą 
dokładnością na mały przeciąg czasu dają tablice, ale sze” 
rokość xiężyca wyciągniona z tablice może bydź błędną: 
idzie więc o poznanie tego błędu. WWykonać to możemy 
za pomocą obserwacęyi środka zaćmienia w czasie któreg? 
odległość środków jest naymnieysza i przez ciąg kilkudzie” 
sięciu sekund zostaje prawie taż sama. 

Odległość ta środków wyrazi się przez 

3 dosts + ddostz. 


'Taż sama odległość środków może się jeszcze wyrazić prze” 
funkcyą szerokości pozornćy xiężyca. WWystawmy sobie 
bowiem na figurze 87 (*) przez BX szerokt-ć pozorną xięży” 
ca w czasie środka zaćmienia 


BX=p-- parall, = X $ dost N=p 


gdzie p oznacza szerokość prawdziwą; co się tycze kąt? 
N, ten jak wiemy dochodzi się ze zrównania 


RYB Bieg pozorny xiężyca w szerok. 
dż: Bieg pozorny względny w dług. 
Stąd : | 
p =dost ZV © dost s +-d dost z). 
PME, SZPAK RAZBER =" |_| „ej 








(+) Figura ta pod figurą 85 położona jest bez Neu. 
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Rachuymy na moment naywiększego zaćmienia szerokość 
prawdziwą xiężyca i parallaxę szerokości, którą odciągniy- 
my od szerokości pozornóy p, a wypadek porównany zsze- 
rokością prawdziwą rachowaną z tablic, okaże błąd tychże 
tablic; błąd ten w ciągu całego zaćmienia można wziąść 
zą jednostayny, i wszystkie szerokości rąchowane z tablice 
co do tego błędu poprawić. 'Tym sposobem wynachodze- 
nie różnicy w długości jeograficzney, gdzie szerokość xię= 
Życa z tablic braną bydź musi, dokładnieyszćm będzie, to 
jest będzie mieć stopień dokładności taki, jaki mają same 
obserwacye. , Tu zachodzi jeszcze jedna uwaga: jeżeli dłu- 
gości mieysc tym sposobem rachowane, nie były wprzód 
blizko znane, rachunek szerokości nie był dokładnym, ale 
bowiem tablice xiężyca są rachowane na pewne mieysce 
np. na Paryż; chcąc więc z nich wyciągnąć na dany mo- 
ment szerokość xiężyca, potrzeba znać jaki jest w tym mo- 
mencie czas w Paryżu, i na tę epokę rachować szerokość 
z tablic, potrzeba więc juź znać długość jeograficzną mieysc, 
gdzie szukamy nowiu prawdziwego. Błąd jednak z tego 
względu popełniony w oznaczeniu nowiu mnieyszym bę- 
dzie od błędu w przyjętćy długości mieysca. Szerokość 
bowiem xiężyca bardzo się mało odmienia w porównaniu 
z długością, błąd więc popełniony w szerokości z przyczy= 
ny mało znanćy długości jeograficzney, będzie bardzo mały, 
inie wiele tylko odmieni wyciągniony ż rachunku czas 
nowiu. Możnaby nawet wyrachować, ile pewna odmiana 
w szerokości wpływa na odmianę rachowanego czasu no- 
wiu. Podamy wkrótce sposób jak ź obserwacyi zaćmień 
słońca poprawują się tablice xiężyca co do długości, sze- 
rokości parallaxy iśrednicy pozornćy, i jak mając popra- 
wione tablice, można wyciągnąć dokładnie poprawkę dłu- 
gości jeograliczney mieysca z obserwacyi początku lub 
końca zaćmienia w tóm mieyscu obserwowanego. 

Jeżeli zaćmienie zdarza się blisko poziomu, naówczas 
odległość rogów 'zmnieyszona jest przez refrakcyą, tym 
bardziey im fenomen trafia się bliżćy poziomu, i im odle- 
głość rogów większy czyni kąt z średnicą poziomą słońca. 
Ilość tego skrócenia może się wyrachować za pomocą for- 
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muły podanćy w Astronomii Delambra rozdz. XIII, lub 7* 
pomocą tablicy umieszczoney w tablicach słońca i xięży” 
ca (Bureau des liong. Tab. VW accourcissement causć ©” 
W tćy tablicy podług wysokości słońca i pochyłości e 
nii rogów do średnicy poziomey, znaydziemy skrócenie śr% 
dnicy słońca pochylonćy tymże samym kątem do średnicy 
poziomey i zawierającey minut 50, gdyż na tę wielkoś 
tablica jest wyrachowana; skąd łatwo jest znaleśdź skró” 
_€enie znaney linii odległości rogów, które bydź musi pro” 
porcyonalne jey wielkości. I tak: daymy żeśmy znalezl! 
w tablicy, skrócenie średnicy słońca wynoszące 10”, odle” 
głość zaś rogów wynosi minut 12, skrócenie tćy odległo” 
Ści a wyrazi się następnie: 
12 


4 TA 


50 
gdyż 
90 A0. ZFPR, 

Do użycia tćy tablicy oprócz wysokości nad pożiomeny 
która się łatwo przez rachunek otrzymuje, znać jeszczć 
potrzeba pochyłość linii rogów do poziomu. Pochyłość iż 
oznacza się przez wymiar różnicy w wysokości między 
końcami linii rogów, za pomocą zp. mikrometru nicioweg0 
którego nici służące do wymiaru są poziomo ułożone. Prze? 
tę obserwacyą otrzymujemy różnicę w wysokosci punktów 
a i b (fig. 88), czyli liniją ac. Stąd pochyłość linii ro” 
gów ab do poziomu wyrazi się przez. 


ac 
wst abc= — : 
ab 


7 resztą pochyłość odległości rogów do poziomu jako ró” 
wna kątowi S$” z rachunku na każdy moment otrzymaną 
bydź może. Możnaby jeszcze następującym postąpić sposo” 
bem: wymierzmy zaraz po obserwacyi linii rogów średni - 
cę słońca równoległą do tćy linii, izaraz potćm, średnicę 
poziomą; stosunek średnicy równoległćy do średnicy pozio” 
móy będzie właśnie stosunkiem linii rogów skróconćy do 
linii niezmienionćy przez refrakcyą. Z poprawioney odle= 


, 
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głości rogów wyciąga się odległość środków , a stąd czas 
nowiu prawdziwego 1 różnica w ęc jeograficzney tąć 
samą co %wyżey drogą 

Ponieważ ŚR Sg £ środka zaćmienia wyciągniony z ob- 
serwacyi odległości środków w czasie naywiększego zaćmie- 
nia jest nieco wątpliwy, z przyczyny, Że naówczas wiel- 
kość linii rogów przez ciąg kilkudziesięciu sekund jest 
prawie nieodmienną, a na ten właśnie moment rachować 
mamy szerokość xiężyca, która w przeciągu jedney minuty 
na 6' odmienić się może, dla tego moment ten środka zaćmie- 
nia wyciągnąć należy z obserwacyi początku i końca i z obr 
serwacyi innych odległości rogów ; ile się razy bowiem 
trafi, że odległości rogów. przed naywiększćm zaćmieniem 
równe są odległościóm mierzonym po środku zaćmienia, tyle 
razy możemy z nich wyciągnąć moment środka zaćmienia, 
biorąc połowę summy dwóch czasów odpowiadających rów- 
nym odległościom rogów. Nareszcie wypadek sredni z otrzy- 
manych tym sposobem momentów środka zaćmienia, da czas 
tego fenomenu z wielkićm do prawdy przybliżeniem. 

W zaćmieniu obrączkowóm oprócz obserwacyi zwy- 
czaynych obserwuje się czas początku i końca obrączki, to 
jest czas dotknięcia zewnętrznego w punkcie Z fig. 8g, i 
potóm czas dotknięcia wewnętrznego. Z takiey obserwa- 
cyi można dokładnie wyciągnąć różnicę tarcz pozornych 
słońca i xiężyca. I tak: w troykącie msz, gdzie a jest miey- 
scem xiężyca na drodze jego względney ma/M w czasie po- 
czątku obrączki, a sm Oznacza naymnieyszą środków odle- 
głość, mamy 

sc —=mz'+-ms'. 


Znając z obserwacyi czas trwania obrączki czyli czas na 
„przebieżenie zma, i nadto bieg względny xiężyca na jego 
drodze, znaydziemy max część drogi ubieżoną w połowie 
trwania zaćmienia. (o się tycze ilości mms tę mieć może- 
my wyrażoną przez funkcyą szerokości xiężyca pozornćy 
i pochyłości drogi jego względney do ekliptyki; szerokość 
zaś prawdziwa xiężyca i jćy parallaxa z tablic wziętą 
bydź musi. | 


Ń 


44 
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CYVII. Z obserwacyy początku i końca zaćmienia, robiony ch 
w dwóch mieyscach których położenie jeograficzne dokł adnie 
jest znane, wyciąga się błąd tablic co do długości, szeroko” 
ści, parallazy poziomóy i średnicy pozornóy więżyca, a me 
jąc poprawione tablice dochodzi się poprawka długości je” 
graficzney mieysca gdzie obserwacya początku lub końca 56 
śmienia robioną była. 


Za pomocą obserwacyy początku i końca zaćmienia zró” 
bionych w dwóch mieyscach, których położenie jeograficzne 
jest znane, można otrzymać błędy tablic co do długości, sze” 
rokości parallaxy poziomey i średnicy pozorney xiężyce 
Jakoż rachuymy na początek i koniec zaćmienia odległości 
środków, i odmieniając o 10” naprzód długość xiężyca, pó” 
tóm jego szerokość, daley parallaxę poziomą , a nareszcie 
średnicę pozorrią, róbmy na nowo rachunek i uważaymy 
o ile odmiana na 10” kaźdey z wymienionych ilości wzię 
ta sama jedna, odmienia czas początku i końca zaćmienia 
"Wyraźmy te odmiany cząstkowe przez ź,ź,ż',t', odmianf 


te na jednę sekundę wyrażą się przez > z i t.d. Day* 


„my, że błąd nieznany tablic w długości jest «, w Szeroko” 
ści f, w parallaxie y, a w średnicy pozorney 3. Błędy co 


' 


aks SĘ" 28 
do czasu początku zaćmienia wyrażają się przez -5<; Pe 


etc. Nazwawszy przez d7' błąd całkowity co do początku 
zaćmienia, wynikający z summy wszystkich błędów, wy” 
rażenie jego będzie 


ź 4 t” t” 


gdzie dT' jest ilością znaną jak skoro mamy obserwacy$ 
początku zaćmienia, różnica bowiem między początkiem 
zaćmienia wyciągnionym z tablic i z obserwacyi, jest wła” 
śnie wartością na d7. W powyźższćm więc zrównaniu 54 
tylko cztćry ilości nieznane to jest «, £,yi3. 

Obserwacya końca zaćmienia porównana z rachunkiem 
da nam podobne zrównanie E 
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gdzie znowu teź same ilości nieznane wchodzą, błędy bo- 
wiem tablic w małym przeciągu czasu zostają też same, 
ilości zaś ż,„,£,,ź, it. d. otrzymają się z rachunku wskaza- 
nego wyżey. Jężeli więc w drugićm znanćm mieyscu by- 
ły zrobione obserwacye początku i końca zaćmienia, ob- 
serwacye te porównane z rachunkiem dadzą nowe dwa zro- 
wnania, które wzięte razem z wyźszemi dwoma będą dosta- 
teczne do oznaczenia błędów tablic co. do długości, szero- 
kości, parallaxy poziomey, i średnicy xiężyca. Mając po- 
prawione tablice możemy ich użyć do wynalezienia dłu» 
gości mieysc mało znanych, gdzie obserwacya zaćmienia 
słońca robioną była. Daymy, że mamy obserwacyą począt- 
ku zaćmienia słońca w mieyscu którego długość nie jest 
dobrze znaną, i że czas tóy obserwacyi jest 7. Rachuymy 
na ten moment z tablice początek zaćmienia, który wypadł- 
by tenże sam co i obserwowany, gdyby położenie południ- 
ka szukanego, dobrze było znane, lecz jeżeli to położenie 
jest błędne, czas z rachunku wypadnie błędny i będzie 
T+dT, gdzie dT' wyraża błąd w czasie początku feno- 
menu rachowanym z tablic i pochodzący z wziętey błę- 
dney długości i szerokości xiężyca, gdyż epoka na którą 
te ilości rachowane były, musiała bydź błędną z przyczy- 
ny nie dobrze znaney długości jeograficzney mieysca. Day- 
my, że błąd w rachubie czasu jest ZH, idzie ó wynalezie- 
nie tćy ilości. Rachuymy naprzód tak jak wyżey odmia- 
ny na dziesięć sekund długości i szerokości xiężyca, mieć 
będziemy zrównanie 


ł t 


gdzie « i 8 wyrażają błędy w długości i szerokości z przy- 
czyny błędu £. Nazwiymy biegi godzinne xiężyca w dłu- 
gości i szerokości przez dx ida; błędy «a i £ łatwo się wy- 
rażą przez funkcyą Z z następujących zrównań : 
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N:dX=L:a, PODL 
ś 5600 , 


da 
g. — a A z Ę 
F:A=B:B...=zr_.B 


Podstawując te wyrażenia za e i A w zrównaniu 124 
otrzymamy : 


"if, 


> 


AT= 10 - (G59) E+ 10 £ (s%)7 


ae, t.dAX-+-tda E. 

= (zg 5600" "boo —) 

Ponieważ w tóm zrównaniu d7' dane jest przez porówn%” 
nie rachunku początku zaćmienia z obserwacyą tegoż $% 
mego fenomenu, nieznaną więc jedna jest tylko ilość Ł, 
stąd łatwo jest ją oznaczyć. 


=: 30600.d7 
 tdX-+-tda' 


Tym sposobem otrzymujemy poprawkę w długości jćo” 
graficzney mieysca, i jak widzimy dosyć jest mieć do te” 
go jednę tylko obserwacyą początku albo końca zaćmienia. 


CIX. Granice między któremi zaćmienia słońca i xiężyca przy” 
paść muszą koniecznie, i drugie za któremi fenomena zaćmie 
są niepodobne. Period po którym zaćmienia słońca i ziężyca 
w tymże żónym wracają porządku. 


Fenomena zaćmień słońca, jakeśmy widzieli, wyciągają 
długiego dosyć rachunku, żeby więc nie rachować tych 
'nowiów kiedy zaćmienie nie przypada, wiedzieć nam po- 
trzeba granice zaćmień, to jest odległość xiężyca w czasie 
nowiu od węzła w którey zaćmienie jest pewne, i znowu 
odległość drugą po za którą zaćmienia są niepodobne. 
Niech OW wiztja ekliptykę (fig. 70) a GN drogę xię- 
życa. Jeżeli naykrótsza odległość środków Om większą 
jest od summy promieni słońcą i xiężyca powiększeney 
parallaxą peziomą xiężyca, zaćmienie jest nie podobne, wy- 


4 








cz 
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rachuymy więc na tę wartość Om, odległość xiężyca od - 


Węzła wziętą na ekliptyce. 


Om 
OG= dost N 
__ sty OC 
wst O = styN . 


Biorąc za Om wartość naywiększą jaka w czasie dotknię- 
cia bydź może, to jest summę naywiększych promieni słoń- 
ca i xiężyca równą 55, powiększoną naywiększą parallaxą 
poziomą xiężyca wynosić mogącą 61, a za wartość kąta 
IN biorąc 59.17, wypada na łuk ON 177.17. Podobnie 
biorąc za summę promieni naymnieyszą ich wartość i nay- 
mnieyszą parallaxę poziomą xiężyca, otrzymalibyśmy gra- 
nicę w którey zaćmienie koniecznie trafić się musi. Ha- 
chunek granic na zaćmienia xiężyca podobnym wynayduje 
się sposobem, to jest szukając odległości jego od węzła 
w czasie dotknięcia do cienia ziemi, i biorąc za promień 
xiężyca i przecięcia cienia raz ilosci naywiększe drugi raz 
naymnieysze. Podług rachunku Delambra (T. II. k. 522 
Astron.) kiedy słońce w czasie nowiu odległe jest od wę- 
zła więcey niź na 197, nie może bydź zaćmienie słońca, 
jeśli ta odległość mnieysza jest od 15% zaćmięnie jest 
pewne dla jakiegokolwiek mieysca powićrzchni ziemskiey. 
Na zaćmienia xiężyca granice są mnieysze: jesli w cząsię 
pełni odległość między słońcem i węzłem xiężyca więk- 
sza jest jak 159.21 zaćmienie xiężyca przypaść nie może; 
zaćmienie zaś tę nie wątpliwe jeśli ta odległość mniey= 
szą jest jak 774. 

Astronomowie starożytni postrzegli, że. po upłynieniu 19% 
lat i 11 dni zaćmienia w tymże samym wrącały porządku. 
Podług więc tego peryodu który chaldeyczykowie nazwali 
Saros zaćmienia mogły bydź przepowiadane. Periód ten 
zawierający dni 6585,251 przywodzi xiężyca do tegoż sa- 
mego położenia względem węzła i względem płaszczyzny 
łączney; albowiem w tym przeciągu czasu xiężyc zrobi 
obrotów co do węzła (rćvolution draconitiqye) 242,03, 4 
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obrotów synodycznych 225,00; powróciwszy więc do tego 
samego położenia względem płaszczyzny łączney powy! 
razem prawie do tegoż samego położenia względem węzła: 
Jeśli więc zaćmienie trafiło się pewnego dnia, tedy to ogł. 
ćmienie przypadnie za dni 65857,251. Ale rachunek zaćmien 
podług tego peryodu nie jest pewnym, raz .z przyczyny że 
liczba obrotów xiężyea eo do węzła nie jest doskonale cał- 
ką, powtóre parallaxa xiężyca mogąc bydź wcale różną 
może zniszczyć mające przypaść zaćmienie na mieysce, 74 
które podług tego peryodu rachowanćm było. 


CX. Opisanie zaćmienia catkowitego w ogólności. Mieysca dla kt* 
rych zaćmienie obrączhowe 1820 r, byto zaćmieniem środkowem. 


Zaćmienia xiężyca i słońca, szczególniey te ostatni” 
były oddawna dla ludzi przedmiotem ich ciekawości, a ezę* 
stokroć przyczyną bojaźni, jako zjawiska podług mniema 
nia powszechnego, wielkim na kuli ziemskiey Odmianó" 
towarzyszące. Dzisiay ponieważ fenomena te dokładnie 
rachowane i przepowiadane bywają, dlatego z nich żądnój 
wróżby ciągnąć nie można. Zaćmienia cząstkowe słońc? 
dosyć często Astronomowie obserwują, ale zaćmienie cał” 
kowite jest fenomenem bardzo rzadkim. Podług opisaniś 
tych co ten fenomen obserwowali, światło nie ginie * 
ostatni skrawek słońca zakrytym zostanie, naówczas dzie” 
przybićra na się postać nocy, gwiazdy błyszczą na sklepić” 
niu niebieskićm, a ciemną tarczę xiężyca otacza korot” 
bladego sróbrnego koloru światła. Światło to podług mni” 
mania niektórych Astronomów od atmosfery słońca poch? 
dzące słabsze jest daleko od światła xiężyca w czasie pełr” 
i niezmnieysza blasku gwiazd w czasie zaćmienia nad pó 
ziomem świecących. Na dwie lub trzy sekundy przed wy” 
nurzeniem się brzegu słońca, brzeg xiężyca zachodni oświ? 
ca się nieco czerwonćm światłem, światło to razem z K* 
roną otączającą xiężyc niknie za pićrwszćm błyśnienie” 
promienia słonecznego, którego blask w jednćy chwili 107 
pędza ciemności i dzień przywraca. 

Zaćmienia całkowite, które od początku ery chrż” 
ściańskiey widziane były w Europie, przypadły w nas” 
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pujących latach: w 59, 100, 237, 560, 787, 840, 878, 957, 
155, 1187, 1191, 1241, 1415, 1485, 1544, 1560, 1601 grud. 24, 
1699 wrześ. 25, 1706 maja 12, 1715 maja 5, 1724 maja 22, 
Zaćmienia 1748 lipca 25, 1764 apryla 1, i ostatnie 1820 
września 7, były zaćmienia obrączkowe. WW zaćmieniu 
roku 1820 środek cienia xiężyca wszedł na tarczę ziemi 
blizko bieguna półnóbnego, i stamtąd ćłągnął między wy- 
spami Szetlandskiemi i brzegami Norwegii, wszedł na ląd 
stały między rzekami ms i FVeser, a przerzynając pra- 
wie w linii prostey Niemcy i Tyrol, przeszedł około Miin- 
chen i przez ciaśninę W/enecką, skąd przez królestwo Nea- 
politańskie skierował się ku brzegóm Morei i Kandyi, a 
przeszedłszy przez Egipt porzucił powićrzchnię ziemi 
w Arabii około ciaśniny Perskiey (*). 


CXI. Kachunek zakrycia gwiazd stałych i płanet przez ziężyc, 
iużycie tych fenomenów do znalezienia długości jeograficzney 
mieysca. Uwagi w robieniu obserwacyy tego rodzaju. 


Xiężyc zasłaniać jeszcze może planety i gwiazdy stałe, 
co się zowie zakryciem gwiazd przez xiężyc (occultation). 
Rachunek tego fenomenu zupełnie jest tenże sam co i za- 
ćmień słońca, ztą uwagą, że odległość srodków słońca i 
xiężyca wynaydowała się przez różnicę w długości tych 
gwiazd i przez szerokość xiężyca, gdyż słońce nie ma sze- 
rokości, w zakryciach zaś gwiazd przez xiężyc, trzeba 
wziąść różnicę w szerokości między gwiazdą a środkiem 
xiężyca. 1 tak na fig. go H jest mieysce gwiazdy, 7?” bie- 
gun ekliptyki, odległość gwiazdy od środka xiężyca ozna- 
czą linija HX. Poprowadziwszy koło UCX równoległe 
do ekliptyki, Z7/0 wyrazi nam różnicę między szerokością 
gwiazdy a xiężyca, /)X. zaś jest różnicą w długości roz- 
mnożoną przez dostawę szerokości xiężyca. Długość i sze- 
rokość gwiazdy wynaydziemy z katalogu, długość xiężyca, 
jego szerokość, i parallaxę poziomą, dadzą nam tablice xię- 





(*) Memoir relative to the Annular eclipse of the sun, which 
will happen on September 7 1620 by Francis Baiły. 








502 POCZĄTKI ASTRONOMII | 

Życa, parallaxę zaś w długości i szerokości wyciągniemy 
ze znanych zrównań $ 105; tym sposobem mieć będziemy 
HD'i DX znane, astąd otrzymamy odległość pozorną 
gwiazdy od środka xiężyca przez zrównanie 


HX=v|DX*+ HDY. 


Szukając zaś kiedy ta odległość równa jest promieniowi 
xiężyca, otrzymamy czas dotknięcia gwiazdy czyli zani* 
rzenia się (immersion); podobnym sposobem otrzymać m0” 
Żna czas wyyścia gwiazdy z pod tarczy xiężyca, czyli cza5 
wynurzenia się (emmersion). Obserwacya któregokolwiek 
z tych fenomenów daje poznać bardzo dokładnie długo* 
jeograficzną mieysca znaną przez przybliżenie skąd inąd 
7:p. z zaćmień xiężyców Jowiszowych. Jakoż w momencić 
zniknienia gwiazdy w punkcie g odległość jćy od srodkż 
xiężyca jest znaną, równa jest bowiem promieniowi xięży” 
ca; tablice dadzą nam szerokość xiężyca pozorną , ską 
otrzymamy wartość na gC. Wynaydziemy przeto CX prze” 


zrównanie 
CXK=VgX—=gt"* ść 


gdzie ilości pod znakiem pierwiastku będące, są znanć 
Wartość na CX rozdzielona przez dostawę pozorney sze” 
rokości xiężyca da nam wartość na 248, wyrażającą różni 
7 między długością gwiazdy, a długością pozorną xiężyc? 
óżnica ta powiększona lub zmnieyszona parallaxą w dłt” 
gości, da różnicę między długością gwiazdy a długością 
prawdziwą xiężyca, z którey łatwo jest wyciągnąć czas kie” 
dy gwiazda, środek xiężyca, i środek ziemi znaydowały się 
na tómże samóm kole szerokości, porównanie bowiem bić” 
gu godzinnego xiężyca w długości z różnicą prawdziwł 
w długości xiężyca i gwiazdy, da czas tego fenomenu. F* 
nomen ten, tak jak nów prawdziwy xiężyca, jest równi? 
fenomenem jednocześnym dla całey ziemi, równie też 
wynalezienia długości jeograficzney użytym dydź może” 
Można czas nowiu wyciągniony z obserwacyi porównać 
z czasem wyciągnionym z tablic, i tym sposobem mieć 07 
Źnicę długości jeograficzney co do mieysca na które tabl” 
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Ce są ułożone. W tym ostatnim sposobie należy mieć błąd 
tablic w długości i szerokości; w sposobach poprzedzają- 
tych dosyć błąd ten znać tylko w szerokości xiężyca. 
Błędy te wynaydą się z obserwacyi położenia xiężycą ro- 
ioney przed czasem zakrycia lub po tym fenomenie. Ja- 
koż obserwuymy dnia tego kiedy zakrycie gwiazd przypa- 
da, przeyście xiężyca przez południk i jego wysokość po- 
łudnikową, i porównaymy z jaką gwiazdą znaną.  Wycią- 
gniemy z wś obserwacyi pozorne wznoszenie się proste 
i zboczenie xiężyca a stąd jego długość 1 szerokość pozor- 
ną, która łatwo jest zamienić na prawdziwą mające paralla- 
xę w długości i szerokości xiężyca. Porównywając tym 
sposobem otrzymaną prawdziwą długość i szerokość xięży- 
ca z jego szerokością i długością wyciągnioną z tablic na 
czas obserwacyi, otrzymamy błąd tablic w długości i sze- 
rokości wtóm mieyscu drogi xiężyca, gdzie się dnia tego 
znachodzi. 
Zakrycia gwiazd przez xiężycć i ich wynurzenia się słu- 
Żą naydokładniey do oznaczenia długości mieysca, gdyż fe- 
nomena te są momentalne, i dla tego ż wielką dokładno- 
ścią obserwowane bydź mogą. Naypewnieysze obserwa- 
cye są z brzegu ciemnego xiężyca, i dla tego obserwacye 
naywaźnieysze są te, które przypadają w kilka dni po no- 
wiu lub przed nowiem kiedy mały tylko skrawek 4BG, 
fig. gi, jest oświecony, naówczas gwiazda zanurzając się 
lub wychodząc z pod xiężyca w punkcie g, znayduje się 
w znaczney odległości od części oświeconey, a przeto 
z przyczyny światła xiężyca nie wiele traci na swoim wła- 
snym błasku. ”* Światło popielate któróćm za zwyczay przed 
nowiem i po nowiu świeci tarcza ciemna xiężyca, przyczynia 
się do pewności obseqwacyi, oznaczając w abserwacyi wynu- 
rzenia się brzeg xiężyca 4Ć, bez tego światła niewidzialny, 
na którym się trafi fenomen , i gdzie przeto obserwator 
wzrok swóy skierować powinien; w obserwacyi zaś zanu- 
rzenia się gwiazdy za brzeg ciemny xiężyca, światło po- 
pielate brzeg ten oswiecając daje poznać jak jeszcze dale- 
ko od tego brzegu gwiazda znayduje się, skąd można są- 
dzić o chwili w jakięy się fenomen ma zdarzyc, i kiedy go 
45 
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przeto obserwator pilnować powinien. Za pomocą Sposo- 
bhów w zaćmieniu słońca wyłożonych, można oznaczyć punkt 
na obwodzie xiężyca gdzie gwiazda ma się pokazać, Kiedy 
się ma obserwować zakrycie gwiazdy i razem jey wynu- 
rzenie się, naówczas jeżeli się obserwacyą robi przez lu- 
netę zastosowaną do machiny równikowćy, należy gwia- 
zdę zostawić blizko nici wyobrażającey równoleźnik, gwia- 
zda ta bowiem w czasie wynurzęnia się zostawać będzie 
w tómże samćm względem tćy nici położeniu; łatwo więc 
z położenia tóy niey oznaczyć na brzegu xiężyca punkt 
gdzie się gwiazda pokazać powinna. 


CXII. Jaksię dochodzi różnica południków z obserwacyy przeyścia 
więżyca przez południki dwóch mieysc. 


Różnica południków dwóch mieysc może się jeszcze 
bardzo dobrze wyciągnąć z obserwacyy przeyścia xiężyca 
przez te południki. I tak daymy, że SM, fig. g2, wyraża 
południk wileński, SX' południk paryzki, łuk zaś CV 
mierzący kąt X'SX"' jest to łuk równika między południka” 
mi zajęty, jest to właśnie różnica w długości jeograficzney 
mieysc, którą wynaleśdź należy. W obserwacyi przeyścia 
xiężyca przez południk obserwuje się brzeg tylko jeden 
xiężyca, gdyż brzeg drugi jest ciemny, otrzymać więc na* 
przód należy przeyście środka xiężyca przez południk» 
Promień póziomy xiężyca wyrachować można z tablice na 
każdy moment czasu rachowanego w Paryżu, dodając więć 
do niego ilość powiększenia się w miarę jego wysokości 
nad pozióm; otrzymamy promień pozorny w czasie jego 
przeyścia przez południk paryzki który wyraźmy przez d. 
Xiężyc w biegu pozornym dziennym od wschodu na za” 
chód ubiega 15% w jedney godzinie, bieg zaś właściwy jego 
we wznoszeniu się prostóm od zachodu na wschód wyraźmy 
na jednę godzinę przez h, skąd bieg jego względny od wscho* 
du na zachod wyrazi się przez 195 —h. (zas przeto ę 
którego potrzebuje promień xiężyca do przesunienia 5 
przez południk będzie 


Fani E =; > *=5600 TĘ 59— 2) 
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gdzie ilości w nawiasie mają bydź wyrażone w jednychże 
jednościach mp. w sekundach. Dodając czas r do czasu 
przeyścia brzegu xiężyca przez południk paryzki, otrzy- 
mujemy czas przeyścia środka xiężyca przez tenże poła- 
dnik. Czas przeyścia środka xiężyca przez południk wi- 
leński podobnym wynaydzie się sposobem, z tą tylko uwa- 
gą, Że jeśliby długość Wilna wcale znaną nie była, byłby 
mały błąd w użyciu tablic na rachowanie poziomey tatczy 
xiężyca, bobyśmy nie wiedzieli jaki jest czas odpowiada- 
jący wileńskiey obserwacyi pod południkiem na który ta- 
blice są ułożone. Ale naprzód błąd ten jest bardzo mały, 


powtóre jeżeli różnica południków z tego względu będzie: 


cokolwiek niedokładną , tedy powtórzenie rachunku lub 
inne obserwacye tego rodzaju, w których rachunek wpro- 
wadzona będzie długosć mieysca znana przez przybliżenie, 
dadzą wypadek ze wszelką*dokładnością. Mając czas przey- 
ścia środka xiężyca przez południk, porównaymy go z cza- 
sem przeyścia przez tenże południk gwiazdy znanćy bliz- 
kiey xiężyca i jeśli można na tym samym leżącey równole- 
żniku. Z takowego porównania czasów wyciągniemy wzno- 
szenie się proste xiężyca. Niech -4 wyr aża to wznoszenie 
się proste xiężyca w czasie jego przeyścia przez południk 
wileński, .4' wznoszenie się proste na czas przeyścia przez 


południk paryzki, „4 —.4 wyrażać będzie przybyt wzno- 


szenia się prostego w czasie przeyścia xiężyca od południ- 


ka wileńskiego do paryzkiego. 

Ponieważ znamy z tablic bieg xiężyca we wznoszeniu 
się prostóm, łatwo znaydziemy czas jakiego potrzebował 
xiężyc do przebieżenia od jednego południka do drugiego, 
nazywając bowiem ten czas przez £ mamy 

ALA. MAE --291:-09) 
gdzie a=4 —4, h oznacza przybyt wznoszenia się pro- 
stego xiężyca w przeciągu jedney godziny gwiazdowćy. 
Szaksjiny teraz jaki jest łuk XX" przebieżony przez xię- 
życ biegiem złożonym z biegu dziennego i biegu właści- 


wego xiężyca, co właśnie będzie różnicą w dłużości je0- 
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graficzney między Paryżem i Wilnem. Żeby xiężyć nie 
miał biegu własnego, tedy w godzinę gwiazdową po przej” 
ścia przez południk znachodziłby się o 15*»od tego poł!” 
dnika odległy, dla biegu zaś własnego znachodzić się Pt” 
dzie 6 15” —A, stąd 

15:10 —A=ż:ę 


gdzie ę Oznacza odległość południka na którym się xięży? 
znachodzi w czasie. £ po przeyściu przez południk wile” 
ski, jest to więc różnica w długości jeograficzney mieys** 


gz=(100 —hę 


kładąc w tóćm zrównaniu za £ wartość wyciągnioną ze zró” 
wnania wyższego, wypada różnica południków wyrażom? 
przez formułę bardzo prostą. 8 


c=(159—h)-71- > - (2). 


W rachnnku tym wyraziliśmy przez h bieg xiężyca w prze” 
ciagu jednćy godziny gwiazdowey , tablice zaś daja te” 
bieg na godziny czasu średniego, WWypada więc, albo 
mając stosunek czasu średniego do gwiazdowego wynaleśdź 
wartość na h czyli bieg w czasie godziny gwiazdowćy, * 
naówczas zrównania wyżey wywiedzione służą, do wyna* 
lezienia różnicy w długości jeograficzney; albo też możne 
przyyść do zrównań dających tę różnicę wprost przez hieg 
godzinny xiężyca w czasie średnim. Jakoż nazywając prze” 
JH bieg godzinny xiężyca wzięty z tablic, a przez, 7' cza 
średni potrzebny na zrobienie we wznoszeniu się prostćw 
ilości a, mieć będziemy podobnie jak wyżey 
a.1* 

Da "HF" 
Nadto bieg wirowy ziemi w godzinie średniey jest 1597" 
gdzie m==2'.27,8, bieg więc względny xiężyca w godzinie 
średnicy wyrazi się przez 


65 niż ŻE 
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Stąd podobnie jak wyżey mieć będziemy różnicę potu- 
dników wyrażoną przez następujące zrównanie 


15? -L nm — JE 

c=a(— 7 ) 
Jeżeli rachunek wykonywa się nie z tablic ale ze zwyczay- 
nych kalendarzów Astronomicznych (connoissance des tems) 
gdzie położenie xiężyca dane jest na czas prawdziwego 
południa i prawdziwćy północy, naówczas bieg xiężyca we 
wznoszeniu się prostóm w godzinach prawdziwych wyra- 
Żać należy. Dla objaśnienia tego rachunku weźmy za przy- 
kład rachunek różnicy w długości Królewca i Gettyngi, wy- 
nalezioney przez Bessela z obserwacyy w tych mieyscach 
robionych. 





Przechód przez południk gwiazd I więżyca. 


w Królewcu w (Gretyndze. 
5%. Liwa ,+.-1-40%:3 53957964 0-207. 2. 10574 
q-==8.wielkości:.-: ©. 0,97. 25045: «1». 5. 46,56 
8. — — ..... 17. 50,702 3. «5 as TRCYYSLI 
aszy Brzeg _) ««««::40, 4026550 5X 324: 11. 4,57 


Stąd się wyciągnie różnica w odległości xiężyca od gwiazd 
obserwowanćy w obu obserwatoryach. 


Królewiec (ietynga róźnica 
+ 7.54,09. . . « «. | 8.04,40....... 79 „935 
-|- 5. 57,95 ... « .. |-5. 18,01........ 80,06 
— 1, S2y47 54 524: 0: 12954. 0069. - 79,95 


Różnica śred. = 79,975 


To jednak nie jest różnicą dokładną we wznoszeniu się pro- 
stćóm w czasie przeyścia środka xiężyca przez południki, 
gdyż czas przesuwania się tarczy xiężyca przez południk 
odmienia się w czasie pr zeyścia od południka królewiec- 
kiego do gettyngskiego, i wtóm ostatnióm mieyscu krót- 
szym jest © 0,055 jak to w Efemerydach berlińskich wi- 
dzieć można. Stąd za prawdziwą różnicę wznoszeń pro- 
stych xiężyca wziąść wypada 79,94. Oznaczmny przezżit' 
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czas gwiazdowy przeyścia środka xiężyca przez południk 
królewiecki i gettyngski, przez m i zm odległość tych po” 
łudników od Paryża. Nadto wyraźmy przez _4R.© wzm” 
szenie się proste słońca w czasie przeyścia jego przez]? 
łudnik paryzki, a przez 30 odmianę we wznoszeniu 5% 
prostóm w czasie, w przeciągu dnia prawdziwego zrobio”%* 
Mieć będziemy czas prawdziwy rachowany w Paryż” 
w czasie przeyścia środka xiężyca przez południk króle” 
wiecki wyrażony przez 


RZA __30 (t—m) 


gdyż 
x;* Si 0, (i==m)SO 
„24 --30:350—=7 TR 


PARE 
24 -|-80© 


Czyli czas pr. w Paryżu =(ż— m) AR.O0. 
Podobnie czas prawdziwy w Paryżu w czasie obserwacy! 
w Gettyndze wyrazi się przez 


24 


zepje PE o. 


t (t m) 
Różnica wynalezionych tu czasów będzie to różnica praw” 
dziwego czasu rachowanego w Paryżu w czasie obserwa” 
cyy w Królewcu i Gettyndze, i wyrazi się przez 


24 


Wyrachuymy teraz z Efemeryd Paryzkich na czas środ” 
kujący między dwiema  obserwacyami dwónastogodzinny 
bieg xiężyca we wznoszeniu się prostóćm, i nazwiymy $? 





; 3 24 c 
rzez 3 bieg w czasie (£ — —m — raz! 
p ). bieg UPA zi6 TT 
się przez 
, =>. BE 3) 
£ —£——m—m)————— + —-2—-,, 
( w |z4-E G© 45200 


Jest to różnica wznoszenia się prostego xiężyca rachow”” 
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"nego na czas dwóch obserwacyy w Królewcu i Getlyndze. 
lecz że ta różnica jest jak wiemy 


15' (79,94)=719 (£ —ż), więc 





(7 | „z 2% 30 : 
"129 (£ —t)=(t —thlt—m)2__ 10 zRaóo” 
pa 4-130 648 | 
. 24 34000 ; 
ę—Mm—m = pret — (e —t) 00 6% © (2). 


'[o jest zrównanie podług którego Bessel rąchował różni- 
cę w długości Królewca i Gettyngi. WW przykładzie tu 
przytoczonym 


Cz. gw. w Król. t=10%. g.55,0. w Gett. ż == 107. 10.53. 


Różnica południków 1. 12. 577.0. ...:22..2-2-.. 50. 25... 
Czas paryzki ....... = Lg WRS RIERCCE ZA 9. 40.28. 
Wschod. odl. © od Y' 21. 58. 44....-+.+...+.. 21. 58. 37. 
Czas praw. w Paryżu. 6*.59. £0 „,..1:45.%+0,- q*.5g.-5' 


Czas środkujący między obserwacyami 77*.17.22,5. Wy- 
ciągniona na ten czas dwónastogodzinna odmiana wznosze- 
nia się prostego xiężyca jest 


8) =57.51.-9,52==1g80g',52 - 
30= . 5.44,0 : 





JO) 
ZE ++++.0,00115 
1164800 ....... 0,81158 
dopeł. 2.3 ) -.-....2:2.. 5,70181 


1k=1,51452 
l.(£—1)= 1,50105 
1. (4 —1)=/(79 94) = 1,90276 
I(m—m)==3,40579 
7a — rm —=ę—=42.15',88, 
Gdybyśmy chcieli rozwiązać zadanie podług zrównania 
pićrwiey otrzymanego to jest 
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= z05 + m—Hy 
. 

które co do kształtu rzeczywiście nie różni się od zrówna- 
nia («), naówczas za HH wzięlilyśmy odmianę wznoszenia 
się prostego xiężyca w przeciągu jedney godziny średniey. 
W dniu obsorwóczi dwanaście godzin średnich zamykają 
w sobie 12*-|-6' prawdziwych, więc jeżeli wezmiemy tak 
jak wyżey dwunastogodzinny wik xiężyca we wznósze- 
niu się próstóm równy 1986g,52 tod bieg ten w dwuna- 
stu godzinach średnich będzie 19872" „gdyż w przeciągu 
6” xiężye robi we wznoszeniu się prostóm 2,7. Stąd 


M= GE = 1656" 
r, [159.2/.277,8— 1656']- 
c=zy9i) 1656 


ę—=42'. 15,88. 


wypadek zupełnie tenże sam jakismy przez zrównanie (2) 
otrzymali. 

"Sposób tu a ma LORE nad innemi korzyści, 
bo naprzód, niezależny jest od znajomości dokładnóy czasu 
bezwzględnego ohserwacyi, idzie bowiem tylko 0 różnicę 
przeyścia przez południk xiężyca i gwiazdy; powtóre pa- 
rallaxa xiężyca tu nie wchodzi, stąd niepotrzebna nam jest 
wiadomość figury ziemi; póbrście sposób ten jest jeszcze 
niezaleźny od tablic xiężyca, bo nie potrzebujemy bez- 
względnego mieysca tćy gwiazdy. Nakoniec rodzay ob- 
serwacyy jest dokładny, a ich rachunek prosty i łatwy. 
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Przeyście planet niższych przez tarczę słońca. 


a 
—K YE 


CXIII. Peryody w ktćrych przypadają przeyścia TH eniisa 
przez tarczę słońca. 


Przeyścia Merkuryusza i Wenusa przez tarczę słońca 
są f[enomena zupełnie tego samego rodzaju co zaćmienia 
słońca przez xiężyc, ale z przyczyny, że średnice pozorne 
W enusa i Merkuryusza są bardzo małe, aich obroty okało 
słońca daleko dłuższe od obrotu xiężyca około ziemi, za- 
ćmienia słońca przez te planety rzadziey się nierównie 
trafiać muszą niżeli zaćmienia słońca przez xiężyc. Obrot 
Wenusa gwiazdowy wynosi dni 224,7, obrot zaś synody= 
czny blisko 584 dni; w przeciągu więc roku'i 219g dni 
Wenus powraca do złączenia niższego, ale jeżeli w czasie 
złączenia poprzedzającego był w węźle, tedy w następują- 
cóm złączeniu już w nim bydź nie może, gdyź w tym prze- 
ciągu czasu ziemia zrobiła obrot cały więcey 216%, po 
każdym więc obrocie synodycznym WWenusa długość tego 
planety i długość ziemi powiększają się © 216%. Po pię- 
ciu obrotach synodycznych długości te powiększają się 
o 5.2169—=10809—=35.560?, czyli o trzy obwody , a zatóm 
Ziemia i Wenus po pięciu obrotach synodycznych powra+ 


cając do złączenia powracają prawie do tego samego pun-=- 


ktu nieba, a zatćm i do tego samego prawie położenia 
względem węzła, gdyż położenie węzła Wenusa w prze- 
ciągu pięciu obrotów synodycznych nie wiele się bardzo 
odmieni; odmiana bowiem wiekowa położenia tych węzłów 
wynosi tylko 187g',8. Nadto ponieważ pięć obrotów sy- 
nodycznych Wenusa wynosi lat ośm, wypada więc, Że 
złączenie Wenusa w lat ośm przypada prawie na tenże 
sam dzień roku. Jeśli więc którego roku WWVenus w cza- 
sie złączenia znaydował się w węzle, a zatćm przechodził 
przez tarczę słońca, w lat ośm podobnego fenomenu spo- 

46 
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dziewać się należy. Fenomena te jednak nie przypadają 
zawsze co lat ośm, gdyż powrót do węzła irazem do złą- 
czenia nie wykonywa się dokładnie w tymże samym prze- 
ciągu czasu, rachunek bowiem wyżey położony jest tylko 
rachunkiem przybliżonym do prawdy. Owszem jeżeli dwa 
następne przeyścia trafiły się w lat ośm, trzecie pewnie 
w łat ośm nie przypadnie , gdyż szerokość VWenusa od- 
mienna jest w następnych co lat ośm złączeniach, i odmia- 


na ta w przeciągu lat ośmiu może wynosić 20 lub 24 mi- , 


nut, a zatćm w przeciągu lat 16 odmiana ta naymniey 40 
wyniesie, co znacznie średnicę pozorną słońca przewyż- 
sza. Oprócz peryodu lat ośmiu są inne z któremi przey- 
ścia WWenusa powracać zwykły. Peryody te są 100, 115, 
albo 121 lat, to jest 115 i 115==8. Wszakże powroty fe- 
nomenu z upłynieniem peryodów nie są doskonale pewne 


i rachunek ściśleyszy powinien bydź użytym dla przeko- 


nania się azali rzeczywiście fenomen przypadnie. Przey- 
ścia MWenusa trafiają się zawsze w grudniu tylko lub 
w ezerwcu n. s., to jest wtenczas kiedy słońce ma 75 lub 
255 stopni w długości, gdyż takie właśnie w tym wieku 
są długości węzłów  Wenusa. WW czasie tego fenomenu 
Wenus pokazuje się na słońcu w postaci małey okrągłey 
plamy którey średnica blisko jednę minutę wynosi. Pła- 
ma ta posuwając się od wschodu na zachod po tarczy 
słońca opisuje większą lub mnieyszą cięciwę a stąd dłu- 
Żey lub krócey bawi na tarczy słońca, podług tego jaka 
jest szerokość VVenusa w czasie tego fenomenu. Naydłaż- 


sze trwanie przeyścia wypadające wtenczas kiedy plane- 


ta przechodzi przez środek słońca, wynosi siedm godzin i 
52 albo 54 minuty, podług tego jak się ten fenomen trafia 
zimą lub latem. 


CXIV. Jak się rachuje przeyście JF'enusa przez tarczę słońca. 
Udmiana fenomenu na różne mieysca wynikająca z parałllacy 
słońca i P/'enusa, 


Sposoby rachowania przeyścia WWenusa przez tarczę 
słońca są zupełnie też same jakich używaliśmy do racho- 
wania zaćmień słonecznych; to jest należy szukać odległo- 
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Ści środków słońca i Wenusa, która w czasie zetknięcia 
się tych dwóch gwiazd równa jest summie ich promieni; 
szukać więc wypada tych odległości na kilka momentów 
blizkich fenomenu, albo moźna wyciągnąć zrównanie mię- 
dzy tą odległością a czasem oddzielającym moment złącze- 
nia od momentu, kiedy odległość środków jest daney wiel- 
kości. I tak daymy, że SO (fig. 95) wyraża ekliptykę, 
<4VV drogę względną Wenusa, punkt 4 jest mieyscem 
planety w czasie złączenia. Udległość środków S7F" na 
jakikolwiek moment może się wynaleśdź z troykąta SZY/M 
przez funkcyą czasu jakiego Wenus potrzebuje do przyy- 
ścia do złączenia. Jakoż wyraźmy przez r dodatne czas 
upłyniony po złączeniu, przez r odjemne rozumieć będzie- 
my czas jakiego potrzebuje Wenus do przyyścia do złą- 
czenia z mieysca w którćm jest uważany. Niech m ozna- 
cza bieg godzinny Wenusa w długości środoziemnćy, a »e 
bieg godzinny w szerokości środoziemney, gdzie 7: jest do- 
datne lub odjemne, podług tego jak Wenus zbliża się lub 
oddala się od bieguna północnego ekliptyki. MFF jest to 
szerokość planety w cżasie złączenia powiększona ilością 
zie, tojest przybytem w szerokości w przeciągu czasu r; 
SM wyraża ilość w tymże samym czasie biegu względne- 
go na ekliptyce która się wyrazi przez (m-+-m)r, ozna- 
czając przez m' bieg godzinny w długości słońca, który 
jest w stronę przeciwną biegowi środoziemnemu VW enusa, 
jako biegowi w tćm położeniu wsteczneniu. 


SIE =SM*--MIV" 
=(m--m')r' + (A+ my =K* 
gdzie A oznacza szerokość środoziemną WWenusa w czasie 
złączenia; znak ilości a jest dodatny jeżeli szerokość jest 


północna i przeciwnie. Z tego zrównania sposobem wy- 
łożonym pod liczbą 95 łatwo się otrzymuje wyrażenie na s 


„—_2wst N= wst NY K*—x dost” /V G) 
— ER zę ERZE CC ...... » 


Wyrażenie zupełnie podobne jakieśmy w rachunku zaćmień 
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xiężyda otrzymali, z tą jedną różnicą, że wartość na N 
wyraża się tn przez 


m 
ABEC 2 H 
Kładąc znak — w mianowniku dla oznaczenia biegu 
wstecznego, bośmy postępujący wyrazili przez znak doda= 
tny. Wszakże można wziąść znak dodatny przy (m--m') 
gdyż położenie drogi względney WWennsa względem ekli- 
ptyki przez znak sty ZY oznaczone, łatwo się jeszcze może 
oznaczyć z szerokości WWenusa w czasie nowiu, i z kie- 
runku biegu w szerokości. 

 Zrównanie (2) daje nam związek między odległością | 
środków K, a czasem oddzielającym moment kiedy odle- 
głość dana ma mieysce, od czasu złączenia. Wyrażając 
więc czas złączenia przez 7, otrzymamy czas w którym 
odległość środków jest Żądana, wyrażony przez 7'==r po- 
dług znaku jaki z rozwiązania formuły (2) na r wypadnie. 
Podstawując w zrównaniu (3) za K summę promieni słoń- 
ca i Wenusa, otrzymamy dwie wartości na r, co nam da 
ezas początkn i końca fenomenu. Połowa twwania dodana 
do czasu początku lab odciągniona od czasu końca, 0zna- 
czy czas środka zaćmienia. Mając ten czas wiadomy, zna- 
my tóm samćm jak daleko fenomen ten przypada przed 
złączeniem lub po złączeniu, znamy przeto ezas r odpo- 
wiadający środkowi zaćmienia; kładąc więc tę wartość na 
s w zrównaniu (3) możemy z niego wyciągnąć na ten mo- 
ment AK, to jest naymnieyszą odległość środków słońca i 
planety. Wreszcie wiemy skąd inąd, źe się ta odległość 
wyraża przez adost//, coteż i ze zrównania (%) wypada, 


wartość bowiem na r pojedyńczą bydź musi, a stąd 
, VA —a dost NM =0 
eo daje. 


K=adost N. 


Tym sposobem rachunek zrobiony słażyć będzie na środek 
ziemi, lecz że parallaxa słońca i WWenusa jest bardzo mała, 
postać tego fenomenu, Oraz czas jego początku i końca, będą 
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też same dla wszystkich mieysc gdzie tyłko słońce widzia- 
nóćm będzie. Chcąc zaś z większą dokładnością wyracho- 
wać fenomen przeyścia VVenusa na pewne jakie mieysce, po- 
stąpilibyśmy sposobem tym samym co iw zaćmieniach słoń- 
ca, szukając mp. długości i szerokości pozornćy Wenusa 
i słońca, a stąd odległości pozornćy środków z którćy czas 
początku lub końca fenomenn znajomym wyciąg a się spo- 
sobem. 

Obserwacya przeyścia WVenusa przez tarczę słońca, ro- 
biona w różnych odległych od siebie mieyscach , jest je- 
dnym z naylepszych sposobów otrzymania dokładnie pa- 
rallaxy słońca, a stąd wynalezienia odległości tćy gwiazdy 
od ziemi, służącey jakeśmy widzieli za miarę porównania 
odległości od słońca wszystkich ciał niebieskich około tćy 
gwiazdy bieg swóy odbywających. Widzieliśmy, że dla 
znalezienia parallaxy Marsa albo xiężyca, formowalismy 
troykąt, którego podstawą jest cięciwa kali zielskiey, a 
wierzchołkiem planeta którego parallaxy szukamy. Podo- 
bnego sposobu moglibyśmy użyć na słońce i na inne pla- 
nety, ale wypadki takowego postępowania tym się bar- 
dziey oddalają od prawdy, im szukana parallaxa jest mniey- 
szą; w mierzenia bowiem kątów wchodzących do tego ra- 
chunku błąd dwóch lub trzech sekund popełniony, o tęź 
samę ilość błędną uczynić może parallaxę, co w szukaniu 
parallaxy xiężyca która blisko jeden stopień wynosi, jest 
rzeczą małą, ale w parallaxie słońca która nie wynosi dzie- 
więciu sekund, błąd trzech sekund uczyniłby tę paraila- 
xę, a stąd i odległość słońca od zieini nie pewną o jednę 
trzecią część rzeczywistćy jćy wartości. Zamiast więc 
mierzenia tych kątów wypadało szukać fenomenów, któ- 
reby zależąc od parallaxy słońca z większą dokładnością 
mierzone bydź mogły, i z którychby tę parallaxę przez 
rachunek otrzymać można było. 'Takim fenomenem jest 
właśnie czas przeyścia VWWennusa przez tarczę słońca obser- 
wowany na różnych mieyscach. Jakoź wyobraźmy sobie 
ziemię w punkcie 2 (lig. 94) słońce w punkcie 'S, plane- 
tę w punkcie JY. 4 przyczyny acz nie wielkiey paralla- 
xy słońca i Wenusa mieszkańcy ziemi widzą planetę w ró- 
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Żnych od środka słońca odległościach, i tak: ze środka zie” 
mi cięciwa słońca po którey idzie planeta jest 7FbG, cię” 
ciwa ta dla mieszkańca będącego w punkcie M leży bli- 
Żey środka, przeciwnie dla mieszkańca O cięciwa ta jest 
krótszą, gdyź bardziey od środka słońca jest oddalona. (/ża5 
więc użyty na opisanie tych cięciw jest różny, i skutek 
ten jak widzimy pochodzi jedynie z parallaxy Wenusa | 
słońca. Nadto różnica ta może bydź bardzo znaczną, gdyż 
jedna sekunda parallaxy względnćey W ennsa i słońca uczy” 
nić może o kilkadziesiąt sekund trwanie fenemenu dłuż 
szóm lub krótszćm dla jakiego mieszkańca jak dla środka 


ziemi. Skutek ten można podwoić porównywając 2 sobą 


obserwacye robione na obu półkulach w mieyscach |eżą- 
cych z różnych stron równoleżnika, na którym się słońce 
znachodzi, jeśli bowiem cięciwa którą opisnje Wenus na 
tarczy słońca, zbliży się przez parallaxę do środka słońca, 
i przez to stanie się dłuższą dla mieszkańców leżących ze 
strony północney równoleżnika słonecznego, tedy mięsz- 


kańcy leżący ze strony południowey widzieć będą tę cię- 


ciwę posunioną w stronę przeciwną, a zatćm oddaloną od 
środka słońca. Młędy więc kilku sekund popełnione w ob- 
serwacyi czasu początku lub końca fenomenu na dziesiąte 
tylko części sekundy w parallaxie względney słońca 1 WWe- 
nusa wpływ mieć mogą; i to jest właśnie co fenomen przey- 
ścia VWenusa przez tarczę słońca robi fenomenem ważnym 
w dochodzeniu parallaxy słońca, z którćy potćm paralla- 
xy wszystkich planet łatwo się wyciągają, gdyż stosunek 
odległości słońca i planet od ziemi jest nam znajomy z ta- 
blic, które jak wiemy mogą bydź ułożone, chociaż bezwzglę- 
dna od słońca odległość ziemi i planet innych nie jest zna” 


joma. Wyłożyć nam teraz wypada rachunek podług któ-. 
rego z obserwacyi przeyścia WWenusa przez słońce, paral- 


laxę względną tych gwiazd a stąd potćm parallaxę każdćy 
z nich właściwą wyprowadzić można. 








[4 
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CXY. W. yciąga się zrównanie dające różnicę parallax poziomych 
słońca i F'enusa wyrażoną przez różnicę w trwaniu przey= 
ścia FF enusa przez tarczę słońca obserwowanćm na róźnych 
miey scach. a : 


_ Wyraźmy przez 7” czas złączenia prawdziwego, a przez 
T'—T' czas dotknięcia brzegów słońca i Wenusa, rachowa- 
hy na pewnym południku znanym, »p. na południku pa- 
ryzkim. (Czas ten z przyczyny parallaxy różny jest dla ró- 
Żnych punktów powićrzchni ziemi. Wyraźmy przez (7-2) 
czas upłyniony między złączeniem prawdziwćm a dotknię= 
ciem w Wilnie, rachując zawsze ten czas podług południ- 
ka paryzkiego. (Czas więc dotknięcia brzegów w Wilnie 
rachowany na zegarze paryzkim będzie 


T'—(T+-1). 
Nazwiymy jeszcze na czas 7— 7' 


Długość środoziemną Wenusa przez Ż . 
jego szerokość . -« . « „. «« « «+: : : + A 
Parallaxę poziomą. . . . «: «. «+. ...” 
Bieg godzinny w długości środoziem. . m 


Bieg godz. w szerokości . . . . . jp-ox08 
Długość słońca środoziemną ......ŻZ 
Parallaxę poziomą © ...... "EZEMCY 


Bieg godzinny w długości .. . . . . «. m. 


Znając parallaxę poziomą ciała niebieskiego mieć możemy 

parallaxę w długości i szerokości. VW naszym rachunku 

naywygodnieysze zrównania są te, w których parallaxa po- 

zioma jest spólnym mnożnikiem, zrównania te łatwo się 

bardzo otrzymują ze zrównań na parallaxę wznoszenia się 

prostego i zboczenia, któreśmy w $ 58 otrzymali, a które są 
dą dostiwstP (2) 


wst4a 


dA=»(wst A wst HI — dosta dost f dost P)...... (k). 


Jakoż dosyć jest w troykątach ZPGi ZPG (fig. c) z któ- 
rych powyższe wyciągnęliśmy zrównania, uważać zamiast 
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bieguna świata P, biegun ekliptyki, naówczas kąt ZPG 
czyli P wyrażać będzie różnicę między długością zenit, 
którą nazwiymy przez D, a dłagością gwiazdy którą wy- 
raźmy przez d. wiązki między bokami i kątami troyką- 
tów ZPG i ZPG' będą zachodzić też same jakie nas 
przyprowadziły do zrównań (%) i (4); zamiast więc prze- 
chodzenia przez te związki dla otrzymania parallaxy w sze- 
rokości, dosyć jest wprowadzić w zrównania (h) i (4) od- 
miany, jakie w ilościach zachodzą z tćy przyczyny, Że za- 
miast bieguna równika uważamy biegun ekliptyki: oczy- 
wista bowiem rzecz, że co się tycze kształtu zrównań, ten 
zupełnie tenże sam zostanie. Nazywając więc przez $ 
szerokość zenit czyli odległość jego od ekliptyki, a przez 
a szerokość gwiazdy, i wprowadzając te ilości na mieyscu 
odpowiadających im w zrównaniach (4) i (4), łatwo otrzy” 
mamy żądane zrównania na parallaxę w długości i sze” 
rokości. 


r dost s wst(77—/) 


R ŻE 3; dosta 


PRZEW 


= 
da=(1—2)=r(dostawsts— wstadostsdost(Z—2)) -. .(4'). 


Otrzymaliśmy więc wzory gdzie parallaxa długości i sze- 
rokości wyraża się przez parallaxę poziomą, rozmnożoną 
przez funkcyą długości i szerokości prawdziwey, które to 
ilości na czas przeyścia Wenusa przez tarczę słońca są 
też same dla słońca i dla płanety, dla tego mnożniki pa” 
rallaxy poziomóy w szukania parallaxy w długości i sze” 
rokości, będą też same dla słońca i dla planety; Oznacza” 
jąc te mnożniki przez a i b wyrazimy parallaxę słońca 
w długości przez »'a, w szerokości przez ab; parallaxa 
zaś. WWenusa w długości i w szerokości wyrazi się prze? 
ra i zb. Długość więc pozorna WWenusa na czas 7-7 
będzie +. + « M. + ee re +42 + „. . l mt—sa 
Szerokość pozorna WVVenusa .. - A= nt — sb 
Długość pozorna słońca .....l--mt—sa 
Szerokość pozorna słońca . . . . 09—sX. 


Uważając odległość pozorną środków SJ7 jako przeciw 
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prostokątną w troykącie SZYM (fig. 95), gdzie MPV wy- 
raża różnicę w szerokości pozornćy słońca i Wenusa, a 
SM różnicę w długości tychże gwiazd, mieć będziemy 


SP=K'=(l+mt—ra)—(/mit—wojj 
LL (2 + nt — wb -- wb) 


K jest odległością środków Wenusa i słońca, równą w cza- 
sie dotknięcia, summie promieni tych gwiazd 


K*=((1—7) + t(m—m')— (r—sz'a]' + fa nt —b(z —»)])' = 
= [(1—1)+t(m—m')— pay (A-+nt—bp)'.......2- (7) 


gdzie p oznacza parallaxę względną » —r. 

Z tego zrównania można wyciągnąć ź, a stąd mieć 7+-£, 
to jest czas dotknięcia dla pewnego mieysca brzegów słon- 
ca i Wenusa rachowany w Paryżu. Jeśli długość tego 
mieysca jest znana, łatwo jest mieć czas tego fenomenu 
rachowany w mieyscu gdzie ma bydź obserwowany. Jakoż 
wyrażając długość Wilna rachowaną ka wschodowi od 
Paryża przez D, czas dotknięcia w tćm mieyscu wyrazi 
się przez - 

T'+-D(T-+-t). 


Dla wyciągnienia wartości na ż, ze zrównania (4) dosyć 
jest rozwiązać je przez przybliżenie; to jest ponieważ pa- 
rallaxa Wenusa i słońca jest bardzo mała, równie jak i 
czas £, którego wielkość jedynie od wielkości parallaxy za- 
wisła, a zatem tegoż samego jest porządku co do wielko- 
ści; możemy więc w rozwinieniu wyrazów zrównania opu- 
ścić mnogości i potęgi drugie wymienionych ilości ma- 
łych, tym sposobem zrównanie (7) zamieni się na następujące 


K=(1—0) +2 (1—1) (m—m')t — 2 (1—l) pa 
—2t (m—m')pa--2%+- 24 nt — 2abp. 


Jest to wyrażenie na odległość pozorną środków słońca i 
WVenusa na pewne mieysce, która w czasie dotknięcia jak 


wiemy równa jest summie promieni słońca i planety. Lecz 
47 ! 
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że ilości /, /,ia są wyciągnione na moment dotknięcia 
dla środka ziemi, stąd 


K'=(1— 54% 


podstawując tę wartość za K* w zrównaniu poprzedzają” 
cóćm otrzymujemy 


o= [Ur —m) ra] + Dpa—npb 


—(1— D)pa + xpb 
—1—h5m=m)+an 


Nazywając przez 6 czas pierwszego dotknięcia w Wilnie, 
wyrażenie na ten czas będzie 


6=7'++D—(T-+-t) 


—_m (1—/)pa-+- apb__ 
'=I kd=To=gz(mzm)m 
czyniąc 

(1—r)a--ab 


(1—7) mni pia" 
6=7--D— T— Ap. 


Zrównanie to zawićra związek między czasem obserwacyi, 
"długością mieysca i parallaxa wzgłędną p, gdyby więc ta- 
blice słońca i Wenusa i ich średnice pozorne były do- 
skonale znane i długość mieysca znajoma, moglibyśmy z je- 
dney obserwacyi dotknięcia brzegów słońca i WW enusa wy- 
naleśdź parallaxę wzgłędną p. Ale w szukaniu tak małey 
ilości błędy tablic jakkolwiek małe stają się wielkiemi, 
tak że w ogólności zrównanie to zawiera związek między 
błędami tablic w szerokości, i w różnicy długości słońca 
i planety, między parallaxą względną p, błędami wielko- 
ści pozornych słońca i Wenusa, i błędem długości jeogra- 
ficzney mieysca na które obserwacya robioną była. (o się 
tycze długości mieysca możemy się od dokładney jey zna- 
jomości uczynić niezależnemi, obserwując czas ostatniego 
dotknięcia brzegów słońca i VWenusa. VWVyraźmy ten czas 
przez * 


wypada 
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„PER GÓRE U —P)ePAŻJP__ 
TOT O=T DPP) (m =m)Him, 


Nazywając mnożnika ilości p przez .4 otrzymamy ' 


P=T|DET,+Ap 








Czas trwania fenomenu wyrazi się przez 

, , 

6 —0=7. +- T--(4+-14 )p. 
Daymy teraz że w drugićm mieyscu podobnież obserwo- 
wano i rachowano trwanie fenomenu; i Że czas ten wyra- 
ża się przez 


*—r=T, + T+(B+-Bp 


Wzięliśmy w tóm zrównaniu 7, i 7' to samo co w zró- 
wnaniu pićrwszóm, gdyż 7, oznacza przeciąg czasu mię- 
dzy złączeniem a końcem zaćmienia, 7' wyraża przeciąg 
czasu między złączeniem a początkiem zaćmienia, uważa- 
Żając te fenomena dla środka ziemi. Przeciągi więc te 
czasów czyli ilości 7, i 7 w obu zrównaniach będą teź 
same. Biorąc różnicę trwania fenomenu w dwóch miey- 
scach obserwowanego wypada 


(—5)—(— r) =((4--4) —(B +.B)Jp 


ż (6 —0)— (r —r) yć 
P=AF4)-(BĘB) © 


Otrzymujemy więc różnicę parallax poziomych słońca i 
Wenusa wyrażoną przez ułamek w którym licznik otrzy- 
muje się z obserwacyi, a mianownik z rachunku. Zasta- 
nówmy się teraz nad ilościami wchodzącemi do mianow- 
nika i staraymy się poznać, azali rachunek tych ilości mo- 
że bydź dokładnie zrobionym. Kaźda zilości 4, „4, Bb, B 


jest jak wiemy tego kształtu 
gŹSAZ DA AB 
4—/) (m— m )-= am 


W otrzymywaniu z łego wyrażenia wartości na .4 wcho- 
dzi błąd tablice w długości i szerokości, który wyraźmy 
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przęz a, błąd podobny wchodzi także w wyrażenie na 4 
należącóm do drugiego dotknięcia, który może bydź nieco 
różnym od pićrwszego, a przeto wyraźmy go przez «. Ilość 
więc (4-4) może z tego względu bydź błędną o ilość 
(4—ax'). Lecz ponieważ do wyrażenia na B wchodzą też 
same prawie ilości rachowane z tablic jakie wchodzą na 
wyrażenie .4, gdyż te ilości są rachowane także na po- 
czątek zaćmienia, który wprawdzie różny jest nieco w dru- 
gićóm mieyscu, ale różnica tak mała czasu nie może wpły- 
nąć na odmianę błędów tablic, wypada więc, że błąd ilo- 
ści B jest tenże sam co ilości .4. Dla tćyże samćy przy- 
czyny błąd wyrażenia A jest jenże sam co B. Błędy 
więc tablic w wyrażeniu (.4---.4)—(B8—3B') zniszczą się 
i mianownik zostaje zupełnie od nich wolnym, (Co się ty- 
cze długości mieysc w których obserwacye są robione, te 
jak widzimy, wyraźnie w zrównanie nie wchodzą; wcho- 
dzą jednak do wynalezienia wartości na współczynniki 
A, A, B,B. Do wyrażeń bowiem na te ilości wchodzi 
długość i szerokość żenit, których znajomość jak wiemy 
(z $ 105) od wznoszenia się prostego i zboczenia zenit za- 
wisły. Zboczenie zenit jest to szerokość jeograficzna miey- 
scą, wznoszenie się zaś prosie zenit jest to wznoszenie się 
proste słońca, powiększone albo zmnieyszone kątem go- 
dzinnym, licząc kąt godzinny od południkaźdo 180? w je- 
_lnę i drugą stronę, to jest ku wschodowi i zachodowi, 
Kąt godzinny daje obserwacya fenomenu, byleby zegar do 
południka mieysca dobrze był urządzony , czas bowiem 
ten zamieniony na czas prawdziwy, 0znącza kąt godzinny 
słońea albo jego dopełnienie do 12%. Do znalezienia zaś 
wznoszenia się prostego słońca potrzeba użyć tablic, z któ- 
rych na moment obserwacyi ilość się ta wyciąga. Wy- 
pada więc jak widzimy potrzeba ze znanego czasu feno- 
menu w mieyscu obserwacyi, wyciągnąć odpowiadający czas 
na południku, na który tablice są zrobione, a stąd potrze- 
ba znajomości położenia tego południka względem połu- 
dniką mieysca, czyli znajomości długości jeograficzney miey- 
sca. luecz Że dotknięcia brzegów słońca i WWenusa racho- 
wane ną środek ziemi i na różne punkta powierzchni ziem- 
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skiey, różnią się bardzo mało co do czasu z przyczyny ma- 
łóy bardzo parallaxy względnćy tych planet, możemy więc 
wznoszenie się proste słońca rachować na moment dotknię- 
cia rachowany na środek ziemi; bieg słońca w tćy różni- 
cy co do czasu zrobi małą tylko liczbę sekund we wzno- 
_ szeniu się prostóm, która błędu w rachunku parallaxy dłu- 
gości i szerokości nie zrobi. Jakoż błąd ten w ilosciach 
4, A it.d: jest tegoż samego stopnia wielkości co i pa- 
rallaxa szukana, ponieważ z niey własnie wypływa; mo- 
Żemy więc uważać, Że mianownik wyrażenia na p błędny 
jest o ilość bardzo małą £, przeniesmy na drugą stronę 
ten miańownik a tym sposobem będzie mnożonym przez p, 
gdzie ilość £ mnożona przez p, podług stopnia przybliże- 
nia z jakim rachunek robimy, opuszczoną bydź powinna. 


Widzimy więc, Że znajomość długości mieysc gdzie .się 


obserwacye robią wcale nie jest potrzebną. Nadto dłu- 
gość ta jest zawsze mniey więcey znańą, a mała w niey 
niepewność wcale na dokładność wypadku nie wpływa. 
Zmajomość przeto parallaxy względney zupełnie jak wi- 
dzimy zależy od dokładności obserwacyi, z tą uwagą, Że 
błąd kilku sekund popełniony co do czasu trwania za- 


ćmienia, na dziesiętne tylko części sekundy parallaxy wzglę: 


dney wpływ mieć może. 

Mając parallaxę względną czyli różnicę parallax słoń- 
ca i Wenusa, i oprócz tego stosunek tychże parallax ze 
stosunku odległości ziemi i WWenusa od słońca, mamy dwa 
zrównania z których obie nieznane, to jest parallaxę słoń- 
ca i parallaxę WWenusa, łatwo wyciągnąć można. 


CXVI. Zastosowanie zrównania dającego różnicę parallaz słońca 
i F/enusa do obserwacyy przeyścia JF'enusa w roku 176g ro- 
bionych; skąd się wyciąga parallaxa pozioma słońca na mo- 
ment obserwacyi, potóm parallaxa pozioma średnia, a z niey 
odległość średnia słońca od wszystkich planet, 


Halley wysłany na wyspę ś. Heleny dla robienia ka- 
talogn gwiazd na południowey półkuli nieba, obserwował 
tam przeyście Merkurynsza przez tarczę słońca, i pićrw- 
szy wpadł na myśl, że z podobnych fenomenów, a szcze= 
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gólniey z obserwacyi przeyścia Wenusa, z wielką dokła- 
dnością parallaxę słońca oznaczyć można, wezwał przeto 
Astronomów ażeby w przypadających tego rodzaju feno- 
menach w r. 1761 i 1769 użyli wszelkich starań i obrali 
naydogodnieysze stanowiska do zastosowania podanego przez 
niego sposobu. Jakoż zaćmienia te a zwłaszcza zaćmienia: 
1769 obserwowane w różnych i odległych od siebie pun-- 
ktach powierzchni ziemi, przez wysłanych z Anglii, Fran- 
cyi, i innych krajów Astronomów, dały wypadek z wiel- 
kićm do prawdy s spocz Z obserwacyy tych wy- 
pada 


(6 — 6) s” —r) = 1416=23.56' 
(44-4)-(B4-B)-=66,72902 


1410 


PE A ©) 
72 


Na moment obserwacyi rachówana z tablic odległość zie- 
mi od słońca wypadła 1,01515, odległość zaś WWenusa od 
słońca 0,72619, odległość przeto W enusa od ziemi =0,286g6; 
co nam daje stosunek parallaxy słońca do parallaxy We- 
nusa. Mamy przeto dwa zrównania 


p= % — = m 21',9428 


PA 0,288g96 _ 


* e orba6 7 





Stąd łatwo jest otrzymać szukaną parallaxę słońca, jakoż 


ę="ROPFEFR""E. 


(—9)=> 
, pa sm „9,28896 
1—a 0,72619 


(*) Rachunek szczegółowy tego wypadku zuaydzie czytelnik 
w Astronomii Biota k. 257 T. lil. 
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zaj =8,072 1. 


© 
4 
Si 


* — 21 „04 28X 





Jest to parallaxa słońca w odległości jego od ziemi rów- 
« Ney 1,01515. Parallaxa średnia, czyli odpowiadająca od- 
ległości średniey słońca od ziemi, którąśmy wzięli za je- 
dność, będzie większa, i wyrazi się przez 


P—r. 1,01515 =8',0721 X 1.0151 =8',7017. 


Znając już parallaxę słońca i Wenusa można w zrówna- 
niu (y), któreśmy tylko przez przybliżenie rozwiązali, za 
opuszczone wyrazy małe, w które wchodziła parallaxa 
względna i czas ż, położyć ich wartość, biorąc za p war- 
tość znalezioną i wypadającą z niey wartość na ź, a po- 
tóćm raz drugi przyyść do wartości nowych na ź i p, ró- 
Źnice jednak obu wypadków. będą bardzo małe. 
W wyrażeniu ' 
ż „AS10 
- 6b,72962 





widzimy, że gdybyśmy się omylili o 65” w różnicy czasów 

trwania, parallaxa względna o jednę tylko sekundę była- 

by błędną, ponieważ zaś dla otrzymania parallaxy słońca 
280 2 

mnożymy parallaxę względną przez EA =" blizko, błąd 

więc także w parallaxie słońca w tym stosunku jest mniey- 


: sa 2 
szy, to jest że 60” błędu w różnicy trwania robi tylko E 


sekundy błędu w parallaxie słońca, czyli Że na zrobienie 
błędu jedney dziesiątey sekundy w parallaxie słońca błąd 
różnicy trwania przeyścia wynosić powinien przeszło 16”, 
przez tę uwagę czujemy wielką kórzyśd w.gtrzymywaniu 
przez ten sposób parallaxy słońca. Dla tego Astronomo- 
wie nie wątpili, że z obserwacyy robionych w różnych miey- 
scach w 176g dokładną ilość parallaxy nawet co do set- 
nych części sekundy wyciągnąć będą mogli. WWypadki je- 
dnak z różnych obserwacyy wyciągnione i porównane z so- 
bą dawały, różnice bardzo znaczne, jak to widzieć można 
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w tablicy wypadków umieszczoney w Astronomii Delam- 
bra (T. II. k. 505), gdzie parallaxa słońca wyciągniona z ob- 
serwacyy robionych w Kalifornii i w fortecy Xięcia Gallii 
na brzegu odlewiska Hudsona wypada 8,155 gdy tym cza- 
sem obserwacye na tem ostatnićm mieyscu porównane z ob- 
serwacyami w Paryżu i Petersburgu, dają wypadek wy* 
noszący blizko g'”,25, wypadki jednak innych obserwacyy 
daleko mniey od siebie różnią się. Niezgody te wynikły 
naprzód stąd, że obserwacye nie były wszędzie pewne; 
gdyż w większey liczbie stanowisk słońce w czasie obser= 
wacyi było blisko bardzo poziomu, a stąd obwód jego tar- 
czy ulegał trzęsieniu się (ondulation), które przeszkadzało 
ocenić z pewnością moment dotknięcia. Powtóre, obserwa- 
cya dotknięcia, jak się pokazuje, w przyjaźnych nawet oko- 
licznościach nie jest pewną o kilka sekund czasu z przy- 
czyny powolnego biegu względnego Wenusa. Podług wy- 
padków z naylepszych obserwacyy parallaxa słońca z wiel- 
kićm bardzo podobieństwem do prawdy zajęta jest między 
8',7 a 8',5, biorąc więc wypadek średni 8,6 otrzymuje- 
my ilość parallaxy słońca którą można uważać za dosta- 
tecznie zbliżoną do prawdy, tak że ją do wszystkich za- 
stosowań Astronomii bez znacznego błędu użyć można. Ze 
znaney parallaxy słońca łatwo jest mieć średnią odległość 
tóy gwiazdy od ziemi wyrażoną przez promienie ziemskie, 
oznaczając bowiem promień ziemski przez /£ a odległość 
słońca od ziemi przez ę mamy 


ay WR 

Kładąc za R wartość jego w milach lub innych miarach 
podłużnych otrzymać można odległość słońca od ziemi wy- 
rażoną w tychże miarach. Ponieważ zaś mówiąc o plane- 
tach widzieliśmy, że odległość średnią każdego planety wy- 
razić można przez odległość słońca od ziemi, polegając na 
prawie Keplera: że kwadraty z czasów peryodycznych pla- 
net, tak się mają do siebie jak trzecie potęgi odległości 
średnich od słońca tychże planet; to jest nazywająe odle- 
głość średnią planety od słońca przez a, jego obrot peryo- 
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dyczny przez 7, obrot zaś ziemi około słońca przez 7" 
mamy : 





5 /,5gr2 

az; qr Kę = K. 25956. R. 

Kładąc w tóm zrównaniu za k różne wartości odpowiada- 
jące różnym planetóm, otrzymujemy z niego odległości tych- 
Że planet od słońca wyrażone w promieniach ziemskich. 


CXYVII. Oznaczenie mieysc na powierzchni ziemi gdzie przeyście 
JVenusa przez tarczę słońca może bydź obserwowane, i gdzie 


ie obserwacye naykorzystniey do oznaczenia parallazy stońca 


służyć mogą. 


'Sposób tu wyłożony otrzymania parallaxy słońca z przey- 
ścia Wenusa przez tarczę słońca zasadza się, jak łatwo 
jest widzieć, na obserwacyi tego fenomenu w odległych 
od siebie mieyscach, żeby skutek parallaxy otrzymać jak 
naywiększy; bo wtenczas i mianownik w wyrażeniu na pa- 
rallaxę względną będzie także naywiększy, a stąd błąd 
obserwacyi naymniey, ile tylko można, na wypadek wpły- 
wu mieć będzie; waźną tedy jest rzeczą wybrać stosowne 
do tego celu nakuli ziemskiey stanowiska. Do wynalezie- 
nia mieysc, które będą widzieć początek lub koniec zaćmie- 
nia, możnaby użyć tych samych sposobów , jakieśmy na za- 
ćmienie słońca podali, lecz że ten rachunek byłby długim, 
można go zastąpić przez sposób bardzo prosty, przez który 
łatwo jest oznaczyć mieysca, które fenomen całkowity wi- 
dzieć będą, i wybrać z nich te, gdzie ten fenomen z nay- 
większą obserwować można korzyścią. Mając z tablic wy- 
rachowany czas początku i końca fenomenu, ustawmy kulę 
sztuczną tak, Żeby jóy punkt naywyźszy był mieyscem, gdzie 
w ezasie początku fenomenu słońce jest n zenit, zrobimy 
to tym samym sposobem jakeśmy robili w zaćmieniach xię- 
Życa. WW tćm położeniu kuli, mieysca będące nad jćy po- 
ziomem będą widzieć początek zaćmienia; podobnym spo- 
sobem znaydziemy mieysca, które widzieć będą koniec fe- 
nomenu, a stąd łatwo jest oznaczyć te dla których począ- 
tek i koniec widzianym będzie. 1 tak: w czasie przeyścia 
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Wenusa przez tarczę słońca w r. 176g 59 czerwca, zbo- 
czenie północne słońca było 2293, mieszkańcy więc będą- 
cy pod równoleźnikiem, którego szerokość jest 2293, mają 
słońce u zenit w czasie przeyścia tóy gwiazdy przez ich 

południk; ustawmy więc kulę sztuczną ziemską tak, żeby 
biegun północny był podniesiony o 22%3 nad pozióm, w tćm 
położeniu wszystkie punkta równoleżnika na którym się 
słońce znachodzi, hędą przechodzić przez punkt wierzchoł- 
kowy kuli. Podług rachunku, dotknięcie pićrwsze tarcz 
słońca i VWenusa powinno się zdarzyć 0 7*.51' czasu praw- 
dziwego rachowanego w Paryżu, wyyście zaś czyli dotknię- 
cie ostatnie o 15.46; mieysce więc którego szerokość pół- 
nocna jest 22%, i które względem Paryża leży na wschód 
o 7*.51 czyli 11359, widzieć będzie dotknięcie w czasie przey- 
ścia słońca przez zenit. Stąd położenie tego mieysca jest 
zupełnie oznaczone, mamy bowiem jego szerokość i dłu- 
gość: w tóm właśnie położeniu znayduje się przylądek s. 
Łukasza w Kalifornii, podprowadźmy więc go pod połu- 
dnik, a wszystkie mieysca znaydujące się nad poziomem, 
widzieć będą dotknięcie pićrwsze tarcz słońca i Wenusa. 
Podobnym sposobem podwodząc pod południk mieysce le- 
Żące na zachód od Paryża o 15.46 czyli o 2069, którego 
szerokość północna jest 22”; otrzymamy położenie kuli sztu- 
czney takie, że półkuła wierzchnia oznaczać będzie wszy- 
stkie mieysca, gdzie koniec zaćmienia widzianym bydź 
może. Stąd łatwo jest oznaczyć część spólną półkulom na 
początek i koniec zaćmienia oznaczonym, a zatóćm mieysca 
gdzie oba te fenomena obserwowane bydź mogą. WW przy- 
kładzie tu przytoczonym łatwo jest naprzód widzieć, że 
mieysca wszystkie, których szerokość północna większa jest 
jak 679%, nie będą mieć nocy, w tych więc mieyscach fe- 
nomen cały może bydź obserwowany ; takiemi mieyscami 
są: Nowa Ziemia, Przylądek Północny, Wardhus, brzegi 
Samojedyiit.d. Oprócz tego wyspy Japońskie, Kamczat- 
ka, Kalifornija, zatoka Hudsona i t.d., były mieysca na 
półkuli północney, gdzie cały fenomen mógł bydź widzia- 
nym. Szerokość WWenusa naówczas była północna i wy- 
nosiła minut 4, mieszkańcy "więc będący ze strony pół- 
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noenćy równoleżnika opisywanego przez słońce, widzieli 
słońce i Wenus ku stronie południowóy , parallaxa więc 
dla tych mieszkańców zniżając bardziey planetę jak słońce, 
przysuwała do środka słońca cięciwę, jaką Wenus po tar- 
czy słońca opisuje, trwanie więc fenomenu większe było 
dla tych mieszkańców aniżeli dla środka ziemi. Przeciw- 
nie mieszkańcy krajów położonych ze strony południowćy 
równoleżnika tegoż , widzieli przez parallaxę planetę od- 
dalonego od środka słońca, a stąd czas trwania fenomenu 
krótszy aniżeli dla środka ziemi. Mieyscem naydogodniey- 
'szóm na półkuli południowćy była wyspa 7aifi na wiel- 
kim oceanie południowym, gdzie Green, MKook i Sołander 
obserwowali fenomen całkowity, obserwacya ta porówna- 
na z obserwacyami na stanowiskach północnych robione- 
mi, okazała skutek parallaxy naywiększy, a stąd nayle- 
pićy do jóy oznaczenia służyć mogła; wypadek którys- 
my za przykład wyżćy wzięli, był wyciągniony z obser- 
wacyy na tóy wyspie i w Cajaneburgu w Rossyi robionych. 
Oprócz obserwacyy zupełnych fenomenu były jeszcze ro-- 
bione obserwacye w innych mieyscach, gdzie tylko począ- 
tek lub koniec mógł bydź obseewowanym. | tak: w Pa- 
ryżu obserwowano przy zachodzie słońca weyście VWVenusa 
na tarczę słońca, a w Petersburgu gdzie tego fenomenu 
widzieć mie można było, obserwowano w czasie wschodu 
słońca wyyście planety z tarczy jego. Ponieważ różnica 
długości Petersburga i Paryża z licznych obserwacyy do- 
brze jest znana, można więc było wyciągnąć z obserwa- 
cyi wyyścia w Petersburgu, moment tego fenomenu w Pa- 
ryżu, a stąd wyciągnąć czas trwania fenomenu w Paryżu, 
i ten potóm z innemi porównać obserwacyami. 


CXYIII. Użycie obserwacyy przeyścia JV/'enusa przez tarczę stońca 
do znalezienia długości mieysca , i do oznaczenia połoźenia 
węzła drogi tego planety, 


Przeyście Wenusa przez tarczę słońca posłużyło nam, 
jakeśmy widzieli, do oznaczenia parallaxy słońca, fenomen 
ten może poźniey służyć do wynalezienia długości mieysca, 
tak jak służą zaćmienia słońca, jakoż w zrównaniu 
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i 1 y= T"'--D— T—4Ap 


- jedna jest tylko nieznana /), łatwo więc ją z tego zró- 
wnania wyciągnąć można. Chcąc uczynić wypadek nieza- 
leżnym od Hłędu tablic, dosyć jest porównać obserwacyą 
w jednóm mieyscu z obserwacyą tego fenomenu w miey- 
scu drugićm robioną, gdzie 


6 = T'-D— T— dA'p 
a stąd ia 
| (—0=0D—D—(4 —4A)p 
D—D=p(4' — 4) 0 —0 


otrzymujemy różnicę w długości niezależną od błędów ta- 
blic. Użycie jednak tego fenomenu do znalezienia długo- 
ści mieysc jest mało ważne, z przyczyny powolnego bar- 
dzo biegu względnego Wenusa, błąd bowiem popełniony 
w obserwacyi dotknięcia daleko większy może bydź niż 
w zaćmieniach słońca lub w zakryciach gwiazd przez xię- 
życ, tak, że błędy w wypadkach tych obserwacyy można 
uważać jako odwrotnie proporcyonalne biegóm Wenusa i 
xiężyca. Nadto fenomen ten jest bardzo rzadkim, i tak 
po zdarzonćm w 176g roku przeyściu Wenusa przez tar- 
czę słońca , przeyście następne nie przypadnie aż w roku 
1874 grudnia 6, 
Zeby obserwacyą pićrwszego dotknięcia tarcz Wennusa 
i słońca dokładnie zrobić, należy narysować figurę tego 
fenomenu, to jest oznaczyć dokładnie punkt na obwodzie 
słońca, gdzie się dotknięcie ma trafić, punkt ten oznacza 
się zupełnie tym samym sposobem, jak i w zaćmieniu słoń- 
ca przez xiężyc. Po obserwacyi dotknięcia zewnętrznego 
 iwewnętrznego, można mierzyć naymnieyszą odległość ab 
(fig. 95) brzegów W enusa i słońca, którą odciągając od pro- 
mienia słońca mamy odległość Sb; ta zmnieyszona promie- 
niem planety, da nam na kaźdy moment obserwacyi odle- 
głość środków słońca i Wenusa. Odległość brzegów a ib 
obserwuje się za pomocą mikrometru niciowego albo mi- 
_krometru przedmiotowego. Z tych obserwacyy powtarza- 
nych ciągle, łatwo jest wynaleśdź moment, kiedy odległość 
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środków WWennsa i słońca jest naymnieyszą, i ocenić tę 
naykrótszą odległość. Odległość naykrótsza środków słoń- 
ca i Wenusa służy bardzo dobrze do oznaczenia dokła- 
dnie długości węzła drogi Wenusa, dzieląc bowiem tę od- 
ległość przez dostawę pochyłości drogi względney WWe- 
nusa do ekliptyki, otrzymujemy szerokość środoziemną po- 
zorną WWenusa na czas złączenia, którą należy poprawić 
co do parallaxy i aberracyi. I tak na (fig. g6), gdzie SZY 
oznacza naykrótszą odległość, a kąt 7Y/IS jest pochyłością 
drogi względney planety do ekliptyki, mamy: 


, 4 SW 
SN — szerok. w czasie nowiu = —— 
dost/ 


* 
poprawując tę szerokość co do parallaxy i aberracyi, otrzy- 
mujemy szerokość środoziemną poprawną, którą nazwiymy 
przez a. Nazwiymy odległość VVenusa od ziemi przez ft, 
odległość zaś od słońca przez r; szerokość środosłonęczna 
FY_K (fig. g7) wyrazi się przez 
R 


A: — 
r 


można bowiem w tym przypadku gdzie szerokość jest bar- 
dzo mała, uważać kąt szerokości jako odwrotnie proporcyo- 
nalny odległości planety od mieysc, z których jest uważa- 
ny. Mając szerokość środosłoneczną 77 'K, łatwo jest zna- 
leśdź odległość węzła od słońca, jeżeli pochytość drogi 
Wenusa do ekliptyki jest znajoma, albowiem 


sty KFF =sty /V wst KY. 
sty K/7” 
styN ' 
Różnica między długością słońca i ilością KN daje nam 
długość węzła 


wst K/V = 





NY =Dług. 0O— KN. 


CXIX: Przeyście Merkuryusza przez tarczę słońca; peryody 
tych fenomenów. * 


Wszystko to cośmy dotąd mówili o przeysściu VVenusą 
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przez tarczę słońca, stosuje się do przeyścia Merkuryusza 
przez tęż tarczę; sposób rachowania tego fenomenu i wy- 
ciągania stąd pazaliaxy słońca jest zupełnie tenże sam, z tą 
różnicą, że ten fenomen nie może służyć tak dobrze do 
oznaczenia parallaxy słońca, jak przeyście W enusa, z przy- 
* czyny, Że Merkuryusz jest bardzo blizkim słońca, a stąd > 
parallaxa względna i różnica w trwaniu fenomenu, dla ró- 
Żnych mieyse powićrzchni ziemi, jest bardzo mała. Przey- 
ścią Merkuryusza są daleko częstsze niż przeyścia W enusa, 
peryody w których też same przeyścia powracać mogą są 
lat 6, 7, 15, 46 i 263, Długość węzła górnego drogi Mer- 
kuryusza jest 459.57. Przeyścia więc Merkuryusza mogą 
się zdarzać tylko wtenczas, kiedy ziemia ma długość 409.57 
albo 180? 459.57! to jest w listopadzie i w maja. Ostatnie 
przeyście Merkuryusza przypadło 5 listopada 1822 rano, 
środek fenomenu wypadł na 2*.59 czasu pr. w Paryżu bio- 
rąc początek dnia o północy, fenomen więc ten, jak z je- 
go czasu widzieć jestłatwo, nie był widzianym w Europie, 
gdyż słońce naówczas znaydowało się pod poziomem kra- 
jów europeyskich. Przeyscie Merkuryusza naybliźsze wy- 
pada 5 maja 1852, i to w całey Europie będzie mogło bydź 
widzianćm, środek bowiem tego fenomenu przypada pra- 
wie na czas przeyścia słońca przez południk paryzki. 


Pn r OAK 
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Różne sposoby oznaczenia szerokości jeograficz- 
ney mieysca, i kąta jaki czyni południk miey- 
sca z kołem wićrzchołlkowćm danćm. 





CXX. 7FFywodzi się wzór dający poprawę wysokości 
branych blizko południka. 


Szerokość jeograficzna mieysca oznacza się przez obser- 
wącye wysokości połydnikowych gwiazd w kołobieguno- 
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wych, robione w przeyściach ich wyższych i niższych; 
tym sposobem otrzymana szerokość jeograficzna mieysca 
jest niezależna zupełnie od znajomości zboczenia gwia- 
zdy, owszem to zboczenie z tychże samych wyciąga się ob- 
serwacyy. Nadto można otrzymać szerokość jeograficzną 
mieysca z obserwacyi południkowey słońca lub jakieykol- 
wiek gwiazdy, ale naówczas wywiedziona szerokość jeo- 
graficzna mieysca polega zupełnie na znanćm w tym mo- 
mencie zboczeniu słońca lub gwiazdy obserwowaney. Je- 
Żeli się ma oznaczyć w kraju jakim pewna liczba punktów 
znakomitszych, na których nie masz obserwatoriów stałych, 
do takowych robot używają się za zwyczay narzędzia mier- 
ney tylko wielkości, iżby z łatwością z mieyse jednych na 
drugie przenaszane bydź mogł. Naówczas nie można prze- 
stać na pojedyńczych obserwacyach południkowych , ale 
robią się liczne obserwacye z jedney i z drugiey strony po- 
łudnika i z nich wszystkich szerokość się mieysca wyciąga. 
Do robienia takowych obserwacyy służy naylepiey koło 
powtarzające, którego skład i użycie w $ 14 opisaliśmy. 
Obserwacye tego rodzaju robią się wciąż zaczynając je na kal- 
ka lub kilkanaście minut przęd przeyściem, a kończące w ty- 
leż minut po przeyściu przez południk kiedy odmiany 
w wysokości zaczynają bydź coraz znacznieysze. WW ciągu 
tćy roboty nie masz potrzeby (*).za każdą obserwacyą ezy- 
tać łak przebieżony, owszem łuk ten czyta się tylko raz 
jeden po skończeniu obserwacyi ostatniey, ale czas każdey 
obserwacyi jak nadokładniey oznaczać potrzeba: bo od nie- 
go zależy poprawka wynikająca stąd, że nie obserwujemy 





(+) Nie masz także potrzeby ustanawiać zawsze libellę dokła- 
dnie do tegoż samego podziału, coby wiele zaymowało czasu i 
wstrzymywało robotę, która w małym przeciągu czasu ukończo- 
na bydź powinna: widoczna bowiem jest rzecz, że dosyc jest 
przy każdcy obserwacyi zapisać położenie libelli, strzegąc się 
' tylko, żeby bulka powietrza końców libelli nie dotykała ; znając 
wartość podziałów libelli, łatwo jest z tego względu poprawić otrzy” 
maną zobserwacyy odległość od zenit, 








l 
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gwiazdy na południku, ale tylko blizko tey płaszczyzny, 
poprawka którą nam wynaleśdź potrzeba. i 

Na ten koniec wyobraźmy sobie na fig.'g8, przez Z ze 
nit mieysca, przez /? biegun świata, a przez G gwiazdę 
w niewielkiey od poładnika odległości. (Odetniymy na po- 
łudniku mieysca Pg=PG to jest dopełnieniu zboczenia 
gwiazdy, mieć będziemy w tćm położeniu gwiazdy 

ZG=Zg-u 
Zgę=PZ— Pg—=(go —H)—(90—/4)=86—H 


gdzie £ znaczy zboczenie gwiazdy, a Zł szerokość | jeogra” 
ficzną mieysca | 


Stąd ZG=8—H--u. 
W troykącie Z7PG mamy 


dost ZG— dost PG dost ZP 
wst PGwstZ” 


__ dost ZG — wst. 8 wst /7 
mę dost £dost /4 





dost P = — 


a następnie 
dost ZG =dost (£— H + u) = wstgwst Z] +|- dostedost H dost P 
— wst£ wst 77 +- dost. 8 dost // — 2wst'; P dostgdost /f 


= dost(£—/H ) — 2wst' 3 P dost £ dost Z2 
Połóżmy 
c =-—2wst 4 /” dostgdost 77, Ado=g—H 


będzie dost(.4--u)— dost/.4=c ...... (a). 


Stąd można wyciągnąć u przez funkcya z, mamy bowiem 
zrównanie pod kształtem 


w =JF.u 


Stąd ufa =(u)+(7, ) m z+(2g) 1; rete. 


Wyrazy objęte nawiasem oznaczają funkcya ilości u i 





f 
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współczynniki różniczkowe tćy funkcyi, w których to wy- 
razach z jest uczynione równóm zero. Lecz ponieważ kie- 
dy z jest zero, u także staje się równóm zero, jak to w zró- 
wnaniu (a) widzieć można, stąd 


du du , 
u jg” + ete. 





gdzie w wyrażeniach na — żiĆ d. uczynić potrzebau=0. 





. du du , . , o 
Dla otrzymania JE? zekócź różniczkuymy zrównanie 


(a) uważając u jako funkcyą, a © jako zmienną nie zaleźną 





dą =—du wst(.4+-u) 
0==— dost (44 u) du —d'u wst (4+ u) 
dTu=— = —dosty (.4--u) du' 
a Że du = EZ 0) | . 
Stąd dTu=— ZE Ek 


Czyniąc w tych wyrażeniach u=o0, otrzymujemy 


Ez Pa © aę 
dz  wst.4  wst(8—.H) 
du __ _ dosty4__ dosty (£8— H) 
dz  wst.4 wst(R—/M) 
a następnię 
| . | 
„dosty(8—H),, 
—! wse(4- AH) (2żw st 4 P dostedost Hy 
Żeby mieć u w sekundach łuku, potrzeba otrzymaną ta 
wartość w częściach promienia rozmnożyć przez liczbę se- 
29 
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kund zawartych w promieniu czyli przez " 
ws 


trzymamy 


__2wst'3 Pdost dosta __ (ZE „() 
wst.1 wst(£—4)  * wst(£—/H ) 


Przestajemy tu na dwóch początkowych wyrazach szeregu 
gdyż u jest ilością bardzo małą, w obserwacyach blizkich 
południka, z tćóy więc przyczyny dost(.4--u) nie wiele 
się różni od dost.4, tak Że wyrazy mnożone przez tę ró- 
Źnicę podniesioną do potęgi wyźszey jak druga, opuszczo* 
nemi bez błędu bydź mogą. 

Tak otrzymana wartość na u powinna zawsze bydź od- 
jętą od obserwowanćy odległości od zenit, wszakże war- 
tość ta i co do znaku i co do niektórych wyrazów odmie- 
nia się z odmianą położenia gwiazdy. | tak kiedy gwia- 
zda przechodzi między zenit a biegunem, przypadek na któ- 
ryśmy właśnie poprawkę wyciągnęli, wypada 


a tak 0* 


[ 
1 





wSśL.1 


2 wst' 34 P dost £dost 7/7 
wst(£— // ) wst 1 


2 wst” 4 P dost FH dost £X*dosty(£— H) 


Ze=Z=Z— 


gdzie Z=2ZG. Jeżeli gwiazda przechodzi ze strony połu- 
dniowey zenit, należy zamiast £—H położyć H—G, gdyż 
w tym przypadku Ze==H—£, i formuła będzie następująca 


2 wst” 4 7? dost £ dost // 
wst(4/—5) wst 1 z: 


, ( wst*4 P dost 8 dost A (FH — 5) 
a wst(4/ —£) wsta' 


Z=Zl—u=Z— 


Pamiętając odmienić znak, 8 ilekroć razy zboczenie gwia- 
zdy będzie południowe. 

Nareszcie kiedy gwiazda obserwuje się w czasie jćy 
przeyścia niższego przez południk, chcąc wtenczas znaleśdź 
wartość na u, odpowiadającą temu położeniu gwiazdy, na- 
leży uważać, że odległość od bieguna liczy się w stronę 


4 
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zupełnie przeciwną, więc tę odległość. należy uważać za 
odjemną, czyli co na jedno wychodzi, odległość gwiazdy 
od równika Zie, licząc tę odległość w tęź samę stronę, wy- 
razi się przez g0--A—=180—8; potrzeba więc w zrównanie 
położyć 180% —58 za 6, a wariość na w będzie następująca 

__  owst*ą P dost Hf dost£ 
wst(£-+ 4/4 ) wsta 
+3 1 P dost Hdóst Y dosty (8-- 77): 
wst (£-- 22) wsta' 
Odciągając tę wartość na u od odległości obserwowanćy 
podług reguły ogólnćy, otrzymujemy na ten przypadek 
2 wst” 2? dost // dost 8 


"ea PRSOBSSZCP Tą wst(8+ /ł)wst r z. 





4 Ę wst”: 7? dost Hf dostAY dosty ( BH), 
wst(8+.H) wst a 


CXXI. Ułatwienie dochodzenia poprawek wysokości obserwowanych 
kolem powturzającem. Poprawka obserwacyy słońca. 


Czyniąc w zrównaniu (a) $ poprzedającego 


2wst* 3 P dost HdostE_ „ 
wsta wst(8—4/) 
będzie 
=4— A” dosty (8— HH )wst1' 


gdzie drugi wyraz szeregu, jak widzimy, łatwo się z pićrw- 
szego wyciąga. Nadto w wartości na u ilosci Ai H są 
śtości stateczne, zmienną zaś jest tylko ilość ??, rozwiązy- 
wanie więc formuły nie jest długie. Żeby jedóak jeszcze 
bardzićy to rozwiązywanie uczynić łatwóm , zrobione są 
tablice dające na każde 10' czasu, logarytmy wst? i 
wst*2 P, albo co na jedno wychodzi , dany jest logarytm 
wst” 10” i wst*ł10' a potóćm położone są różnice logaryt- 
mów wst27? i wst*3P? od dziesięciu do dwudziestu se- 
kand, od dwudziestu do trzydziestu it. d. 'Tablice ta- 
kie widzieć można w Tomie Il Kase du Systeme metr. dec. 
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p. 241, i w Geodezyi Puissana (T. II. Tab. XVID. Tym 
sposobem z wielką łatwością ułożyć można tablicę warto- 
ści na u czyli poprawek odległości gwiazdy od zenit na 
każdą odmianę o 10” kąta godzinnego, dosyć bowiem do 
logarytmu ilości stałych w piórwszym wyrazie dodawać 
naprzód /.wst';10/, a potćm różnice logarytmów z tabli- 
cy wymienioney; w drugim zas wyrazie dodaje się naprzód 
l wst*3P”, a potćm różnice logarytmów wst*37. Mając 
zrobioną takową tablicę na jaką gwiazdę, bierze się z nićy 
wartość z na każdą obserwacyą, summa tych wartości roz- 
dzielona przez liczbę obserwacyy daje wartość na u śre- 
dnią, którą potrzeba dodać lub odciągnąć od odległości od 
zenit otrzymaney z obserwacyi, jakeśmy to pićrwiey obja- 
śnili. I tak weźmy za przykład obserwacye gwiazdy bie- 
gunowey w przeyściu wyźszćm, któreśmy robili w Sygnale 
(Eytintaycy) na Żmudzi dla znalezienia szerokości jeogra- 
ficzney tego sygnąłu (*) 


1824 sierpnia 10 €. astron. a. Małego Niedzwiedzia, 











———————-- 

Czas obśerwacyi na Kąt godzinny P w cza- ZE wielk R 
zegarze. sie gwiazdowym, 

155. 41 50”. o'. 77.. 5D.0: — 5,28. 
'— 42. 5. — 6. 29,2. 2,40. 

— 435. 40. — 5. 40,1. 1,87. | 
— 44, 74. — 4. 20,9. 4,15. 
— 45. 57. — 5. 22,8. 0,67. 
— 46. 40. — 2. 5g,6. 0,41. 
— 48. 6. — no 15,4. i 0,09. 
— 48, 58. — 0. 21,3, 0,01. 













Sred. sa fi 1,24. 


Czas przeyś. gwiazdy przez połud. =15*. ży. 19”. na zegarze, 








(*) Obserwacye te robione były przez koło powtarzające Rei- 
chenbacha 18 cali średnicy, które w czerwcu 1834 z Minich do 
Obserwatorium wileńskiego sprowadzone było, 
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W ciągu zrobionych ośmiu obserwacyy łuk przebieżony 
na kole przez lunetę był 2587.56.50, który dzieląc przez 
liczbę obserwacyy otrzymujemy pojedyńczą odległość gwia= 
zdy od zenit 


Odl. od Zen. gwiazdy biegunowćy. . . . 527.19 567,25, 


Poprawa tćy odległości . . . «. « « «+ « + « . — 1,24. 
Odległość południkowa od Zenit. . ... 52). 19.J9's041. 
MolinKOYK w ozoć ORT W 0 0:66 ę 01 + 50,46. _, 


529.20. 10,47. 

Odległość od bieguna gwiazdy, poprawiona 

Co do Aberr. i Nut. (Naut. Alm. 1824). . 1.57. 44,51. 

Odległość Zenit od bieguna . ... - = 35. 57'. 54,98. 

Szerokość jeogr. Sygnału wypada .-. = 567. 2. 5,02. 
Jeżeli się obserwuje znaczna gwiazd liczba, naówczas ro- 
bienie osobnych tablic dla kaźdey, długiey wymagałoby pra- 
cy. Wynachodzenie naówczas poprawek uczynić można bar- 
dzo krótkiem przez tę uwagę, Że poprawka każda u jest 
pod tym kształtem 


_JBzwstą.P Czwst' ta P P 
wst 1 „AWsSŁA |. W 





albo 
u=Bzx + Cy 


gdzie Bi C dla teyże samey gwiazdy są ilościami stałemi. 
a zaś z i y są to ilości zmienne jako funkcye odmienia- 
jących się ciągle kątów godzinnych. PO więc cał- 
kowita 
zuzu-pu u Este. 
będzie pod tym kształtem 
zu=B(c+2c' +-c' +...) + C€(y HY HY +--.). 


Ponieważ ilości z, a”... y, y'. «. zależą tylko od kąta go- 
dzinnego 7”, więc ich wartości na każdą wielkość kąta 7, 
mogą bydź zawczasu wyrachowane i raz na zawsze służyć 
do ułatwienia rachunku: Takowe tablice znaydzie czytel- 


ca 
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nik w Tomie Il. Base du $yst. metr. dóc. p. 244, także w Geo- 
dezyi Puissana T. II. Tab. XVIIIi XIX. Biorą się z nich 
ilości odpowiadające obserwowanym kątóm godzinnym, sum- 
ma ich dzieli się przez liczbę obserwacyy, i logarytmy od- 
powiednie dodają się do logarytmów stałych, to jest do /.B 
i do /,C, a liczby odpowiadające tak otrzymanym logaryt- 
móm, stanowią poprawkę średnią pojedyńczey odległości 
gwiazdy od zenit. Po przykład dający zastosowanie tego 
sposobu odsyłam do Geodezyi Puissana T. II. k. 152. 
Mając znaczną liczbę wypadków szerokości jeograficz- 
ney, ztych wszystkich wyciąga się wypadek średni, gdzie 
należy mieć wzgląd na liczbę obserwacyy, z których się 
każdy szczególny wyciągnał wypadek. WVszystko to coś- 
my tu o poprawie odległości od zenit branych nie na po- 
łudniku mówili, polega na tóm przypuszczeniu, że gwia- 
zda zboczenia swego w ciągu czasu między obserwacyą a 
przeyściem przez południk nie odmienia , co rzeczywiście 
ma mieysce, kiedy obserwujemy gwiazdy stałe, lecz jeżeli 
obzertjeią słońce, którego zboczenie ciągle się odmienia, 
naówczas mieć w zeląd na tę odmianę należy. Jakoż wyo- 
braźmy przez SZ (fig. 99) obserwowaną odległość słońca 
przed południkiem; gdyby słońce w biegn dziennym opi- 
sywało równoleźnik S/V, wtenczas odległość od zenit po- 
łudnikowa, otrzymałaby się podług sposobów wyżey poda- 
nych, lecz jeżeli słońce zbliża się mp. ku biegunowi pół- 
nocnemu i spotyka południk mieysca w mieyscu zp, Ś', 
wyraźna rzecz, że odległość od zenit wyrachowana z ob- 
serwacyi w mieyscu Ś robioney, będzie mnieyszą od praw- 
dziwey o ilość /JVS”, jaką słońce robi w zboczeniu w prze- 
ciągu czasu, jakiego słońce potrzebuje do przyyścia od pun- 
ktu S$ do poładałka mieysca. Przypuszczając więc, że 
przybyty w zboczeniu są proporcyonalne czasowi; w małym 
jego przeciągu, otrzymamy ilość ZVS”, o którą zmnieyszyć 
potrzeba wypadek, mnożąc wynalezioną z kalendarzów 
Astronomicznych odmianę w zboczenia na jednę minutę, 
przez liczbę minut upłynionych między obserwacyą a przey- 
ściem słońca przez południk. W tćm położeniu słońca, 
jakieśmy wzięli na figurze, poprawka jęst odjemną w 0b- 
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serwacyach robionych, przed południkiem , dodatną zaś 
w obserwacyach po przeyściu przez południk. Rachunek 
ten w znaczney liczbie obserwacyy robionych z jedney 
i drugiey strony południka, można uczynić bardzo prostym, 
biorąc summę kątów godzinnych odpowiadających obserwa- 
cyom przed południkiem, i odciągając ją od summy kątów 
godzinnych po południu; różnicę tę należy rozdzielić przez 
liczbę obserwacyy, a otrzymany tym sposobem kąt godzin- 
ny średni w czasie, rozmnożony przez odmianę w zbocze- 
niu na jednę minutę, da poprawkę szukaną, która w na- 
szym przykładzie będzie odjemną lub dodatną podług tego, 
jak różnica między summą kątów godzinnych po południn 
i przed południem jest odjemną lub dodatną. Poprawka 
ta będzie ze znakiem przeciwnym znakowi tey różnicy, je- 
żeli słońce oddala się od bieguna północnego. Przykład 
tego rachunku znaydzie czytelnik w (reod. Puissana T. II, 
k. 157. Widoczna rzecz, że szukana poprawka będzie tym 
mnieysza, im różnica między kątami godzinnemi z jedney i 
drugiey strony południka, będzie mnieysza. Dla uczynie- 
nia więc tey poprawki ile można naymnieyszą, potrzeba się 
starać robić równą liczbę obserwacyy przed południem 1 
po południu, i nadto robić te obserwacye ile można w tey- 
Że samey odległości od południka po południu, w jakiey 
były brane przed przeyściem słońca przez południk. W przy- 
padku kiedy zegar urządzony jest do czasu gwiazdowego 
naówczas dla znalezienia kątów godzinnych P, P' wcho- 
dzących w rachowanie poprawek, należy czas między ob- 
serwacyą a przeyściem przez południk, zamienić na czas 
prawdziwy lub średni. Jeżeli wysokość słońca bierze się 
dla znalezienia szerokości jeograficzney mieyscą, naówczas 
zboczenie słońca na czas przeyścia jego przez południk, 
wyciąga się z Kfemeryd Astr roposaiozeyeh; albo dokładniey 
z tablic słońca. 


CXXII. Oznaczenie biegu zegaru przez wysokości odpowiadające 
i bezwzględne (absolues) słońca i gwiazd. 


Wartości na ? w drugiey kolumnie tablicy $ 121 po- 
łożone, otrzymują się biorąc różnicę między czasem obser- 
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wącyi 4 czasem przeyścia gwiazdy przez południk. Żeby 


mieć czas przeyścia przez południk, można w obserwato- 
ryach zwyczaynych, gdzie się znayduje luneta południkowa, 
czas ten obserwować w czasie przechodu gwiazdy przez 
południk; w innych zaś przypadkach czas ten wyciąga się 
z rachunku; mając bowiem znane wznoszenie się proste 
gwiazdy do obserwącyi użytćy, i mniey więcey znaną dłu- 
gość i szerokość jeograficzną mieysca, łatwo jest podług 


znajomych sposobów, wyrachować czas przeyścia gwiazdy 


przez południk, naprzód w czasie gwiazdowym lub śre- 
dnim, a potóm wczasie zegaru na którym się obserwacye 
wysokości robią. (ała rzecz zależy na znalezieniu zrówna- 
nia czasu zegarowego, co się wykonywa albo przez wyso- 
kości odpowiadające słońca, z których się wyciąga przechód 
jego przez południk, i porównywa się z przechodem racho- 
wanym na mieysce obserwacyi z Kalendarzów Astronomi- 
cznych, albo przez obserwacye wysokości gwiazdy w zna- 
czney jóy od południka odległości. WW pierwszym przy- 
padku wysokości odpowiadające biorą się pospolicie za po- 
mocą kwadransa lnb sextansa (*), a dodając dwa czasy wy- 
sokości teyże samćy brzegu słońca obserwowanćy zrana 
i po południu, i dzieląc przez dwa, wyciąga się czas przey- 
ścia słońca przez południk, który się potóćm poprawia z przy- 
czyny odmieniającego się zboczenia słońca, przez formułę 


sty/f  styf 
wst4” sty 4? 





+dP=qds| 


Jakoż wyobraźmy sobie przez PZŁ fig.98 (b) południk 
mieysca Z. Jeżeli obserwujemy jaką gwiazdę stałą w pun- 
_kcie €' i w punkcie C, to jest, jeżeli Perzómy równe jćy 
odległości od zenit ze i ZC z jednóy i i z drugiey strony 
południka, i znaczymy czasy 7' i Ż' odpowiadające tako- 
wym równym wysokościóm gwiazdy stałey, naówczas wi- 
doczna jest rzecz, że summa tych czasów rozdzielona przez 





(*) W obserwacyach w Eytintaycach używaliśmy do tego ma- 
łego sextansa roboty Troughtona, opisanie jego znaydzie czytel- 
nik w Rozdz, XX. 
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dwa, da czas przeyścia gwiazdy przez południk PZ, gdyż 
bieg gwiazdy jest jednostayny, i południk dzieli symetry- 
cznie co do poziomu równołeżniki gwiazd wszystkich, a 
przeto równe wysokości gwiazdy odpowiadają równymże 
kątóm godzinnym rachowanym od gwiazdy do południka. 
Lecz jeżeli gwiazda ma bieg własny, jak to ma mieysce 
wtenczas , kiedy obserwujemy wysokości odpowiadające 
słońca, naówczas wyciągniony podług wyższych uwag czas 
przeyścia gwiazdy przez południk potrzebuje poprawki, 
która widocznie zależeć będzie od odmiany w zboczenia 
gwiazdy obserwowaney w przeciągu czasu upłynionym 
między obserwacyami. Dla znalezienia tćy poprawki szu- 
kaymy związku między kątem godzinnym i zboczeniem 
gwiazdy ; związek ten daje nam zrównanie wyciągnionć 
z troykąta CPZŹ 


doń P= wst 7/ — wst” wst Hf 
RÓŻY: dost £ dost // 


gdzie P wyraża kąt godzinny , FV wysokość gwiazdy, 8 
jóy zboczenie, a // szerokość jeograficzną mieysca. Różnicz- 
kując to zrównanie co dogi /? otrzymamy: 


—dPwstPdostsdost//—d wstgdostHdost77=—dsdostawst/f 
dg (dost £ wst HH — wst 8 dost H dost P) 








wadi wst 7 dost dost // 
ore s =] 
ah EB sty/) A 


Jest to zrównie («) dające nam odmianę kąta godzinnego 
' €zyli różnicę między kątem godzinnym C'ZŁ i kątem go- 
dzinnym KPŁ, wypadającą stąd, Że słońce nie idzie po 
równoleźniku C'C, ale jak w tym przypadku podnosi się 
nad ten równoleźnik, a stąd przyszedłszy do tóyże samćy 
odległości od południka ze strony zachodniey , nie przy- 
chodzi jeszcze do tóyże samćy wysokości; i wtenczas kie- 
dy słońce przyydzie do tćyże samćy wysokości, jest odle- 
głe od południka daley niżeli było w obserwacyi pićrw- 
szęy; i tą różnicą w odległości jest kąt APG. Stąd czas 
. 50 
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prawdziwego południa wyrażony przez sk jest błę- 
dnym 0 połowę tego kąta rozdzielonego przez 15, czas ten 
na naszey figurze jest za wielki o ilosć So Czas więc 
prawdziwego południa wyrazi się przez 


T+ T  pdBR | BA dB PT 5) 


2 20; * 283 2.15łwst.2 sty 








W tćm wyrażeniu należy uważać £ za dodatne jeżeli zbo- 
czenie słońca jest północne i przeciwnie; co się zaś tycze 
dg, ilość ta jest dodatna kiedy się słońce zbliża do biegu- 
na północnego, odjemna zaś kiedy się od tego bieguna od- 
dala. WW rozbiorze tego rachunku bieg we wznoszeniu się 
prostóm słońca uważamy za jednostayny w przeciagu mię- 
dzy dwiema obserwacyami. 

Wyrażenie (£) służy do rachunku czasu prawdziwego 
południa z obserwacyy odpowiadających słońca, z których 
pićrwsze były robione zrana drugie” zaś wieczorem; lecz 
jeżeli obserwacye pićwsze były robione wieczorem a osta- 
tnie zrana, naówczas wyciąga się z nich czas północy . 
prawdziwey, który się wyraża przez 


THAT „3460 Był . | sty £ ł (3 
2 TP RR ="P) sty (160? — 4) SZW 


Zrównanie (£) wyciąga się ze zrównania (£) uważając na- 
przód, że poprawka północy będzie zupełnie co do znaku 
przeciwna, powtóce, że w tym rachunku należy uważać 
kąt godzinny jako odniesiony do północy , a stąd należy 
wziąść 180” —P za P. 4 
Jeżeli chcemy uważać kąt godzinny .” jako rachowany 
zawsze w obserwacyi pićrwszey od południa ku wschodo- 
wi, a w obserwacyi drugiey od południa ku zachodowi, 
naówczas zrównanie (5) służyć będzie ze swojemi znakami 
do wyrachowania północy, bylebyśmy w nićm kąt 2 po- 
większyli o 180%; naówczas zrównanie (8) zamieni się na 
ew; da sty JA sty £ l 
3 —ttoalio FI) agd FF 


2 1) 
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Zrównanie to jest zupełnie to same co zrównanie (5) gdyż 
wst(180?+-/77)=—wst(180"—7”), sty(180”--P)>—sty(180"—7') 
We wszystkich tych zrównaniach kąt P wyraża połowę 
czasu między dwiema obserwacyami upłynionego. 

Podług tych wzorów można ułożyć na pewną szero- 
kość jeograficzną mieysca tablicę poprawek, na każdy kąt 
godzinny i na kaźdy dzień roku; gdyż ilość £ zależy od 
różnych dni roku, a zas da od kąta godzinnego i także od 
różnych dni roku, tak, że właściwie mówiąc w zrówna- 
niach dających poprawkę, jeżeli szerokość jeografiezną miey- 
sca uważamy za stateczną, dwie tylko są ilości zmienne, to 
jest 8 i kąt P?, można więc ułożyć tablicę na tę popraw- 
kę o podwóynóćm weyściu (A double entrće) z którćy po- 
dług wiadomey godziny obserwacyi, i ilości £, można zna- 
leśdź odpowiadającą poprawkę. WW kolumnie zawierającey 
różne wartości 8 można zamiast zboczenia położyć dni 
roku, albo odpowiadające im długości słońca, gdyż wszy- 
stkie te trzy ilości wprost jedne od drugich zależą. Po- 
dług tych uwag w kaźdćm obserwatoryum szczególne do 
rachowania takowych poprawek są ułożone tablice. Dla 
ułatwienia rachunku takowych tablic, jako też dla uła- 
twienia w ogólności rozwiązywań szczególnych zrównań 
(8) 1 (8), ułożone są tablice ogólne, dające nakaźdy dzień 
albo też na każdą długość słońca, odpowiadające wartości lo- 
ds . dgsty£ 


garytmów ilości zgo” 1 79”? tudzież dające na każdy 
| SE. 
wst.15.£ * sty.15.ł * 
bowiem na poprawkę 
2.15 maP—a,B 
może się tak wyrazić ' 
d5 £ d5 t 
— 605" wst(a572) * 580% ay 6> 


kąt godzinny logarytmy ilości formuła 





. « : U 
Z tóm ostrzeżeniem, Że ilość da w tómdrugićm wyra- 
żeniu, nie znaczy już odmiany zboczenia zrobioney w prze- 
ciągu czasu upłynionym między obserwacyami, ale wyra- 
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ża odmianę dzienną zboczenia. Wyrażenie więc drugie 
iż > ż, : 2t.dB 
wypada z pićrwszego kiedy w nićm za d£ podstawimy WA 
nazywając przez £ kątgodzinny PP zamieniony na czas, to 
jest rozdzielony przez 15 "Tym sposobem za pomocą uło- 
żonych podług zrównania (£') tablic, szukanie poprawki 
czasu prawdziwego południa lub północy w jakieykolwiek 
bądź szerokości jeograficzney mieyscą znacznie się ułatwia, 
(Astronomia Delambra T. I. k. 576). (o się tycze wyso- 
kości bezwzględnych gwiazdy , sposób ten otrzymywania 
zrównania czasu zegarowego wyłożyliśmy krótko w $ 22, 
Przykłady tu przytoczone użycie wyłożonych sposobów 
objaśnią. 
CXXIII. Przykłady rachunku zrównania zegaru z wysokości od- 
powiadających słońca i wysokości bezwzględnych gwiazdy (*). 
4 Sierpnia n. s. 1824. 











Czas wysokości cdp. © branych Południć niepo- 
przez Sextans Troughtona w po- 


Kąt godzinny. 





ziomie merkuryalnym, ZRE - 
rano. po południu. 

8%, 17. 2 45. 11.40' | 125.14. 21,0 =, Sy 
21. 59,5 6. 45 22,25 53 
25. 49,5 2. 57 25,20 49 
26. 22 3. 25 22,50 48 
50. 20 5%. 50. 19 19,50 56 
41. 0,5 47, 40 20,25 55 
42. 58 45. 46 22,00 51 
45.35 | 45. 7,5 21,25 51 
46. 12,5 42, 37 24,75 28 
46. 51 41. 55 | 25,00 28 

4. 44,5 5%:-—4,9 25,00 20 
57. 20 51. 27,9 25,75 17 
58. 3 30. 42,5 22,75 16 
58. 40 30. 5,0 22,50 











(+) Obserwacye tu przytoczone robione były w Sygnale zwa- 
nym Eytentaycy na Zmudzi. 
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Poprawka południa z przyczyny odmiany zboczenia słoń- 
ca dochodzi się ze zrównania w numerze poprzedzającym 
danego, albo przez formułę podobną zupełnie, daną w (/Ho- 
natliche Correspon, v. Zach. 1811 k. 402). 


h | h 
Poprawka =—astyQ 1548t,wsti5h -|- peSty E 15.48%,sty 15h 


=— AastyQj-Bastyo 


%...zboczenie © w południe 

= odmiana zbkw: zenia słońca we dwóch dniach, to jest od 
południa poprzedzającego dzień obserwacyi do połu- 
dnia następującego po nim, 

©... Dopełnienie szerokości 

h=Kąt godzinny. 


ła rozwiązania tćy formuły użyć można tablic dających 
logarytmy ilości 24 i B. (Monatl. Corr. 1811 k. 404) i ra- 
chunek wykonywa się tym sposobem 


| 1922" 
0179,14, 8. | (Astr. Jahr. 1824) 
tA=q,7891 — £.B = 7,5661 + 
łu. —5,28575 — 5,28575 — 
/.styQ..0,17156-+- /.styi =9,49170 +- 
1,24451... +- 17',55 „ - 0,94%155 —.... —2';20. 
Poprawa całkowita .. =17;55—2',20 = 1597,55 
Południe niepoprawne = 127. 14.227,27 
poprawa....... + 19',59 
Połud. poprawne .... = 12%.14.57',62 


Połud. rachowane na mieysce obser. 12. 5. 45',24cz.śred. 


Pośpiech zegara nad czas średni......... 8'.52',58 


Tegoż samego dnia (4 sierpia n. s.) obserwowano wieczo- 
rem przez koło powtarzające odległość od zenit Arktura, 
stąd zrównanie czasu zegarowego nąstępującym otrzymuje 
się sposobem. PE: | 
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p Z NR. 





Mieyste FF'er- 
2h 3 ę Czas obserwacyi 






nierów. 
I... 07.0.0:| gf. 7'.49,5 ZA 
IV..270. 0.0. 9. 10 Bar. 27 -6 . 0—07,445 
Werniery od-| 10. 20 Th. Rća. -10,55—=12 9,88 setk. 
czytane. 12. 51,0 


L...551.17.8.| 14. 9,0 
TV..241.17-8. 15. 41 





Czas średni obserwacyi .......97*. 11. 36,92 


551 z „d == 95 *..22. 51 ,355== Z, 





Odległ, od zenit Arkt. = 


Dla poprawienia odległości od zenit co do refrakcyi, wzię- 
lismy tablice umieszczone w drugim tomie (reod. Puissaną 
(wydanie 2gie). 


śoaolr. Skad. „baka + - - » © 1,9227 
WaE.; 0; 6 FZV1,.. 02% 9;9909 
ThspeszkoakszN JI]... . . 0,0950 

ł. refr. prawdz. zee. 6-09. ZTTYMRBGGT: 


PESI-24 0: 


Odległ. Arkt. od Zen, obserwowana ,..557.12.51,55 
| A= - © Ło B2 02 


Odległ. prawdz..... PEEP 50.14.22 ,55 
Wypada teraz rozwiązać formułę znajomą 


3 | wst.Ji wst 
ws ge = wst 4 wst (go — 4) 
która służy na znalezienie kąta godzinnego ze „znanych 
trzech boków, i która jest znajomóm przerobieniem zró- 
wnania fundamentalnego, gdzie R=+(£--4 +-go— H )—% 
R' =3(Z+4+-go” —H ) — (go” —H). 
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Odległ. od Zen. Ark........ 50?.14.12,355— Z 
A =odl. Ark. od bieg. pół..... 69. 55. 54,30 .. .(N. al. 1824) 
Dopełnienie szerokości... .. -55. 57. 50,94 
Summa ..... 159g. 6. 2,59 
+ summy .... 79. 55, 1,29 
06000600 40% 69. 05. 04,30 


3 summy —A—= =R="g. 59. 6',99 ha 
70. 30% 1,29 
90— H =55. 57. 50,94 

4 summy — (g0—// ) = 457.59. 5',55=R' 


l. wst R = 2244561 

/. wst RR = g,8558728 

Dop. /. wst A = 0,0272952 

D. l. wst(go*—/H ) = 0,2528259 


-19,3584300==1. wst'ą P: 


ł.wsty PP = qg,6792150 
; P=>$80.02. 22',48 
P—= 5.48. 187 99 


Wznosz. pr. Arkt. (n. Al: 1824)....14%. 7',40',90 pozorne 
2 = .. 57.48. 16,99 


Czas gwiazd. obser...,....... . 55. 59,89 
Czas gw. w połud. śred. (Astr. I) 8. 51. 44,00 
Czas średni niepoprawny ...... 9. 4.15',8g 

Popr. .... 1... — 1.29',16 


9. 2.46,75 


(x285 SPO. GBOÓT<- +- 42.0 «0 5 ów 9. 2.46,75 
Czas wskazany przez zegar ....g. 11. 56,92 





Pośpiech zegaru nad czas średni...., 8'.50,19 


Ponieważ te sposoby znachodzenia zrównania czasu zega- 
rowego są niezmiernie częstego w Astronomii praktyczney 
użycia, dla tego za rzecz potrzebną osądziłem objaśnić je 
przykładami. 'Teorya ich jest widoczna z samego przykła- 





400 POCZĄTKI ASTRONOMII 


du, i zasadza się na początkach wyjaśnionych w $ 22 1 122. 
Sposób otrzymania biegu zegaru z obserwacyi bezwzglę” 
dney wysokości słońca jest zupełnie tenże sam, co i z ob- 
serwacyi gwiazdy, dla tego nie ma potrzeby osobnym $0 
objaśniać przykładem. 


CXXIV. Rozbiór błędów w obserwacyach kołem powtarzającćm 
zayśdź mogących. 


W obserwacyach kołem powtarzającóm naywaźnieyszą 
jest rzeczą zaprzód, ustanowić jak naydokładniey narzę- 
dzie do płaszczyzny wierzchołkowey za pomocą osobney do 
tego celu służącey libelli; powtóre, upewnić się czy oś 
optyczna jest doskonale równoległą do płaszczyzny koła, 
co się wykonywa tym sposobem. Kieruje się luneta narzę- 
dzia do przedmiotu odległego tak, żeby przecięcie nici pa- 
dało na ten przedmiot; obraca się potóm narzędzie około 
osi wierzchołkowey na 180” dokładnie, i jeżeli przecięcie 
lunety na wysokość przedmiotu posunioney nie trafi do- 
skonale na ten przedmiot, naówczas nić wierzchołkowa 
posuwa się nieco w stronę przedmiotu widzianego ; co się 
robi póty, aż nareszcie w obrocie na 180” narzędzia nić 
wierzchołkowa na tenże sam trafia przedmiot. Jeżeli oś 
optyczna nie jest dobrze urządzona, albo jeżeli płaszczy- 
zna narzędzia nie jest doskonale kołem wierzchołkowćm, 
naówczas odległości od zenit czytane na kole narzędzia, 
mnieysze są od prawdziwych, gdyż są tylko ich projekcya- 
mi na płaszczyznę narzędzia, i błąd tym jest większy im 
odległość od zenit jest mnieysza, jak to można widzieć 
w wyrażeniu tych błędów przez funkcyą odległości przed- 
miota od zenit. 

W yobraźmy sobie na figurze (py przez P ZO koło wićrz- 
chołkowe przechodzące przez liniją PO, gdzie się płaszczy- 
zna narzędzia PZ'O przecina z poziomóm; kąt ZPZ=P 
oznaczać będzie pochyłość płaszczyzny narzędzia do koła 
wierzchołkowego. Niech // wyraża mieysce gwiazdy, któ+ 
rey obserwacyą robimy, prawdziwa jćy odległość od zenit 
jest ZŁ, odległość zaś brana przez narzędzie jest ZŁ, 
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Która mnieyszą jest od ZZ, gdyż w troykącie ZZŁ pro- 
stokątnym przy Z mamy 


dost Z £ == dost Z Z dost ZZ — dost Z £ dost 7”. 
Nazwiymy przez « różnicę między Z£i Z £, będziemy mieć 
dost (Z.E a) =dost Z'£ dost P = 
= dost Z Z —2dost Z £ wst —2dost Z KE wst] P 

albo 
dost(Z £ a) —dost7 7=— 2dostZ wst; P=cr..... (m). 
Zrównanie to jest zupełnie tćy samćy postaci co zrówna- 


nie (a) $ 120, wartość więc na e Oznaczy się podobnym 
Sposobeni jakeśmy wyżey oznaczyli wartość na z to jest 


afty (7) z + +(= =--+ete. 


gdzie w wyrazach objętych nawiasem uczynić potrzeba 
©=o, albo co to samo jest, uczynić «=o, gdyż te ilości 
jednocześnie stają się zero. Różniczkuymy zrównanie (m) 
uważając a jako funkcyą ilości z 
dz =— da wst(Z E--a) | 
=— dost (Z .£: -- 2) da' —d'e wst(Z £ a) 
__  dost(ZE-a)de' 
ARZŃ wst(/ £ a) 


oz > dosty (Z E--a)dz 
-- ĘESCCW wst(ZŻE+a) 
Stąd U 
(%)=0 | 








dRŃÓŻ + 1 
75) — wstŻ.£ 
da ) dosty ZŁ 


dz)”  wstZ£ 





PE "Lokalni ra" o ŚĆ od "oC O oowyctw BE- zada 
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Drugi wyraz w wyrażeniu na « zawsze prawie dla swey 
małości opuszczonym bydź może. 

Widoczna jest rzecz, Że wyrażenie błędu obserwowa- 
ney odległości od zenit, pochodzącego z przyczyny , że oś 
widzenia nie jest równoległą do płaszczyzny narzędzia, ale 
robi z tą płaszczyzną newny kąt 9, jest zupełnie podobne 
i tymże samym otrzymuje się sposobem. Nazywając błąd 
ten przez «, będzie 


« =2 dosty Z.£ wst*3 9— 2 dosty Z Z wst* 19. 


Błąd ten « przez wiadome sposoby może bydź przy- 
wiedzionym do ilości bardzo małćy, a w ogólności w roz- 
wądze wypadków szerokości jeograficzney mieysca, błąd 
ten razem z błędem wyżey opisanym uważa się i ocenia, 
gdyż mamy: 

ad =a--a =2dosty Z £ wst” 3 4 — 2dosty> Z Kwst*34 


gdzie 4=P-+--Q. 


Błędy tu opisane tym są niebezpiecznieysze , że są state- 
czne, tak że w wypadku średnim z wielu obserwacyy, cał- 
kowitą swoję zachowują wartość. Ponieważ zas zupełne 
zniszczenie tych błędów jest prawie niepodobne, dlatego 
przywiodłszy je ile można do ilości naymnieyszey, nale- 
Ży w szukaniu szerokości jeograficzney obserwować gwia- 
zdy ze strony południowey i ze strony półręcney zenit, 
naówczas bowiem jeżeli obserwacye pićrwszych, z przyczy- 
ny wyżey wskazanych błędów, dają szerokość za małą, ob- 
serwacye gwiazd drugich, dadzą szerokość większą od praw- 
dziwey, tak że tym sposobem w wypadku średnim błąd 
ten znacznie się zmnieyszy, i nareszcie z różnie między 
wypadkami otrzymanemi z obserwacyy w dwojakiem gwiazd 
względem zenit położeniu, można sądzić o dokładności w po- 
łożeniu narzędzia, i © stopnia pewności robionych prze- 
zeń obserwacyy. Nadto z takowych obserwacyy porówna- 
nych z sobą, wyciąga się błąd średni w położeniu narzę- 
dzia, a stąd przyzwoita każdćy odległości od zenit poprawa. 

Oprócz wymienionych tu błędów, może jeszcze wypa- 


+ 
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dek otrzymany przez obserwacye dydą błędnym, z przy= 
czyny zgięcia się lunety przez ciążenie nie równe jćy koń- 
ców, zwłaszcza jeżeli te przez ciężary przeciwne nie są 
równoważone. Tu zachodzą dwa przypadki, to jest bydź 
może, że koniec ze szkłem okowem bardziey zgina lunetę, 
niź koniec ze szkłem przedmiotowóm; naówczas przecię- 


cie się dwóch nici środkowych, w ognisku lunety będą- 


cych, gdzie się bierze wysokość gwiazdy, to jest punkt „4 
(Fig. g), spada do punktu „4, oś widzenia bierze położe- 
nie „fC,i nie trafi na przedmiot /, na któryby w tćm po- 


łożeniu narzędzia trafiła, gdyby skutka zgięcia się nie było. 


Wyobrażam tu na figurze przez (' środek szkła przedmio- 
towego, przez 4/4 przewyżkę zgięcia się czyli spadnienia 
«dwóch końców lunety. W takim przypadku podeymaując 
razem z lunetą nić poziomą do którey się odnoszą wyso- 
kości przedmiotów, żeby trafić na przedmiot ?”, powiększa 
się uważana na narzędziu odległość od zenit tegoż przed- 
miotu. Stąd w obserwacyach kołem powtarzającóm, w któ- 
rem koniec lunety ze szkłem okowćm bardziey się zniża, 
niź koniec ze szkłem przedmiotowćm, wszystkie odległości 
gwiazd są za małe o ilość pewną stateczną dla gwiazd pod 
jedną wysokością obserwowanych, różną zaś podług różney 
ich od wierzchołka odległości. 

Jeżeli koniec ze szkłem przedmiotowćm zgina bardziey 
lunetę niż koniec ze szkłem okowóm, naówczas rozumu- 
jąc podobnie jak wyżóy, łatwo jest widzieć , że skutkiem 
tćy przewyżki w zniżaniu się końców lnasty. jest powię- 
kszenie się wszystkich obserwowanych odległości od zenit. 
Nareszcie jeżeli oba końce lunety równie ciążą tak, że 
środek szkła przedmiotowego i nić pozioma mikrometru 
o równą ilość zniżają się, takowe zgięcie się lunety żadne- 
go wpływu nie ma na wysokości obserwowane ciał niebie- 
skich 1 wszystkich znacznie odległych przedmiotów. 

Dla odkrycia i ocenienia błędu zgięcia się w kole po- 
wtarzającóm, można postąpić nąstępującym sposobem: Na- 


zwiymy ilość zgięcia się lunety, wtenczas kiedy luneta jest 


pozioma, przez w; ilość ta będzie mnieyszą w każdóm innćm 
położeniu lunety, tak że jeżeli gwiazda jest u zenit, ilość 


r 
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ta jest zero. Jakoż widoczna rzecz, że siła ciążenia będąc 
zawsze taż sama, a jćy kierunek raz pionowy do lunety 
w położeniu jćy poziomćm, drugi raz w położeniu jćy in- 
nćm pochylony do niey 0 kąt równy temu, jaki czyni lu- 
neta z liniją wierzchołkową, wypada, że wyraziwszy zgię- 
cie się poziomu przez ©, zgięcie się w odległości od zenit 
2 wyrazi się przez « wst Z (*). Obserwuymy teraz kołem 
powtarzającćm , którego błędu zgięcia się szukamy, dwie 
gwiazdy a i b (fig. gg) i daymy, że pićrwszey odległość 
obserwowana jest O, drugicy 0; odległości te są błędne 
z przyczyny zgięcia się lunety, jeżeli to rzeczywiście ma 
mieysce. Odległości więc prawdziwe Za i Z6 wyrażą się 
tym sposobem 

aZz=0+«wstaź 


Z=Q-LzwstbZ 
gdzie z może bydź dodatne lub odjemne , 
ab=0-+ O' + ziwst aZ + wstbŹ) 


_ab—(0—0)_ or Rock Oj TOD 
" wstaŻ-wstóŹ  zwstą (aZ +bZ)dost 3 (aZ —62)' 


"ym sposobem z wielką dokładnością zgięcie się poziome 
lunety ocenić można, a mnożąc je przez wstawę odległo- 
ści od zenit gwiazd obserw owanych, wynaleśdź poprawkę 
wszystkich obserwacyy i wyciągnionych z nich szerokości. 
W wyrażeniu na z tu otrzymanóm, 0Q010' sąto odległo- 
ści od zenii obserwowane, poprawione co do refrakcyj; 
ilość ab oznacza różnicę odległości pozornych gwiazd a 
ib od bieguna północnego a. to jest różnicę odległości 
wziętych z katalogu i poprawionych co do poprzedzania 
punktów równonocnych, aberracyi i nutacyi. Go się ty- 





— | —— 





——— — 


(+) Chociaż siła zginania lunety jest zupełnie proporcyonalna 
wstawie odległości od zenit, bydź jednak może, że skutek, to jest 
zgięcie się lunety, nie idetć doskonale w tymże samym stosunku; 
wszakże zdaje się, że oddalenie się od tego prawa w zwyc zaynych 
narzędziach astronamicznych, nie może bydź bardzo wielkie. 
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cze mianownika, w nim za iłości aZ i bZ można wziąść 
ilości O i O, jako mie wiele od tamtych różne. Owszem 
w rachunku praktycznym w łukach aZ i BZ, sekundy dla 
łatwości rachunku bez błędu opuszczone bydź mogą. 

Uprócz wyłożonego tu sposobu wynaydowania zgięcia 
się lunety, można jeszcze to zgięcie się ócenić podług spo- 
sobu wymyślonego i użytego przez Jenerała Tennera, 
który się zasadza na znalezieniu dokładnóm różnicy cięża- 
rów dwóch końców lunety, odniesionych dojtóyże samćy 
od punktu podpory odległości, Una szukaniu przez zawie- 
szanie różnych ciężarków na obu końeach lunety, w czasie 
brania odległości od zenit jakiego przedmiotu, ile ta różni- 
ca odmienia kąt odległości od zenit na wysokość daną, 
skąd się potóm łatwo zgięcie się poziome wyciąga. » 

Sposób nowy Bessela, którego użył do wynalezienia 
zgięcia się lunety w kole południkowećm KReichenbacha, opi- 
sany jest w „Astronomische Nachrichten N. 01. 

Weźmy za przykład rachunku zgięcia się lunety, abser- 
wacye robione w Sygnale Eytintayckim. WWypadki tych 
obserwacyy są następujące: | | 















|Liczba ob- 


Gwiazdy obserwowane, 
e. serwacyy. 


Szerokość Sygnału. 









« Małego Niedzwiedziaj 518 | 56. 2. 57,86 
a Orła. 120 56. — 4. 49,47 
« Liry. 110 D6. a. 54,80 
« Łabędzia. Do 50. a. 54,57 
« Ofiucha (Ophiuchus).| 102 90.7 1, B0:7% 403: 





Niezgoda tak wielka między wypadkami nie mogła po- 
chodzić z błędów obserwacyy, gdyż szeregi pojedyńcze ob- 
serwacyy dla każdey gwiazdy dobrze się z sobą zgadzają; 
żródła więc tego błędu w narzędziu samćm szukać wypada. 

Pićrwszy rzut oka na otrzymane wypadki przekonywa, 














(+) Wypadki te są rachowane podług katalogu Bessela (Astro: 
uornische Beęob. Siebente Abth. von Bessel 1022), 
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że błąd ten nie pochodzi z przyczyny, że płaszczyzna na- 
rzędzia w ciągu robionych obserwacyy mogła nie bydź sta- 
tecznie na płaszczyznie koła wierzchołkowęgo, gdyż wy- 
padki gwiazd naybliźszych zenit , jak są « Łiryi «a Łabę- , 
dzia, ścodkują między wypadkami, co dowodzi, Że błąd ma- 
leje w miarę zbliżenia się gwiazdy do zenit i przeciwnie. 
Przypuśćmy więc, że błąd ten pochodzi stąd, że koniec lu- 
nety gdzie jest szkło przedmiotowe, więcey zgina lunetę 
niżeli koniec przeciwny (*), w tćm przypuszczeniu otrzy- 
mamy zgięcie się poziome lunety «© następującym sposobem. 

Użyymy do tego wypadków z gwiazd nayodlegleyszych 
od zenit i obserwowanych w stronach przeciwnych wzglę- 
dem zenit, jak są: « Małego (Wiedzwiedzia,« Orla, i a Ofiu- 
cha. Nazywając przez Z/ szerokość prawdziwą sygnału, 
„ i ! 


6 OWA «630 „. H[=567.1.49,47 --0wst(47.50'). 

« Mał. Niedźw,...., //—=56. 2. 5,86 —ax wst(52'.1g'). 
16,359 a : R: 

SECT TY 477.36)-Lwst(śa%:19) 7 12',874...błąd poziomy. 

a Ofiucha . „as... H—=9567.1.50,74 -Ha wst(457.19). 

e Mał.-Niedźw..,..7/=56. 2. 5,86 — «x wst(32. 1g). 
10,12 z R 

— wst(ś5" 19)-pwst(527:19) = 12 „87 ... błąd poziomy. 


Błąd zgięcia się średni z dwóch wypadków jest: 
= z, 650. 


Rachując teraz błąd zgięcia się na każdą gwiazdę, to jest 
«wst, xawstŹ it.d. otrzymamy 





(*) Ze składu saniego narżędzia można się przekonać, że tak 
jest w rzeczy samćy, 
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Gwiazdy obser- | Szerokość niepo- |Błąd zgięj Szerokość popra- 
wowane. prawiona. PRZE: - wiona. 

« Mał. Niedźw. | 56". 2. 5,86 |—6,75, 56". 1. 59,11 

« Orła. 56. 1. 49,47 |-+-9,52 | 56. 1. 508,79 

a Liry. 56. a. 54,80 | +-3,77 | 56. a. 58,07 

a Łabędzia. 56. 1. 54,57 |--2,49 | 56. 1. 56,06 

|a Ofiacha. 56. 1. 50,74 |-+6,66 | 56. 1. 59,%0 











Zbliżenie tak wielkie wypadków zupełnie od siebie 
różnych, jest oczywistym dowodem, że przyczyna tćy ró- 
Żnicy między otrzymanemi wprost wypadkami była dobrze 
oznaczona, i co do swojey natury i co do wielkości. Ro- 
bione potóm obserwacye w obserwatoryum wileńskićm 
w jesieni 1825 roku, dały podług katalogu Bessela błąd 
zgięcia się poziomego 


Afr 11,481. 


Wypadek, który się nieco różni od wypadku poprzedza- 
jącego, co może pochodzić: naprzód stąd, że gwiazdy do 
obserwacyy użyte nie były wszystkie teź same, które były 
obserwowane w Fytintaycach, a zatóm błędy w ich poło- 
żenia mogły bydź różne. PPowtóre, liczba zrobionych ob- 
serwacyy nie była dostateczną do zniszczenia zupełnie błę- 
dów samćyże obserwacyi. ZVareszcie, bydź może, że błąd 
zgięcia się lunety większy jest nieco latem kiedy tempe- 
raturą jest wysoką, niź w temperaturze zniżoney jesien- 
ney. Obserwacye w poziomie sztucznym, jakie zamierza- 
my tu robić, rzucą nowe światło na błędy tego narzędzia, 
i posłużą do ich zniszczenia lub przywiedzenia do ilości 
bardzo małey. Dzisiay kiedy wielka moce optyczna tele- 
skopów błędy obserwacyy samych czyni małemi, nie wiel- 
ka ich liczba przy pewney wprawie obserwalora, może 
przywieśdź błąd obserwacyy do ilości bardzo małey. Ale 
obserwacye powtarzane tysiąc razy, z naywiększem stara- 
„niem, zostaną zawsze błędnemi, jeżeli się jaki błąd statecz- 
ny w narzędziu znayduje. Szukanie tych błędów stałych, 
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niszczących owoc licznych i z pracą robionych obserwa- 
cyy, powinno bydź naywaźnieyszćm Astronoma staraniem. 
'Trafne ich postrzeżenie i oznaczenie, jest to co dzisiay 
cechuje wyższość talentu Astronoma obserwatora, i co stan 
dzisieyszy Astronomii na wyższy może podnieść stopień. 


CXXY. Sposoby ułatwiające znalezienie gwiazdy w obserwacyi 
kołem powtarzającem. 


Ponieważ w robieniu obhserwacyi kołem powtarzającćm 
zależy bardzo natćm, iżby w krótkim czasie jak naywię- 
ksza ich liczba zrobiona bydź mogła, dla tego potrzeba sta- 
rać się o jak naychyższe w kaźdćy obserwacyi znalezienie 
gwiazdy, co nie jest zawsze rzeczą łatwą, zwłaszcza jeżeli 
gwiazda jest małą, lub kiedy się obserwacya w dzień robi. 
Do tego w zwyczaynych kołach powtarzających zawiesza 
się poziomie przed narzędziem nić, na którą nakierowana 
luneta trafia na gwiazdę; ta więc nić służyć będzie do 
znaydowania wysokości gwiazdy. WW kołach powtarzają- 
cych Jieichenbacha , jest małe koło równoległe do koła 
wierzehołkowego, na kt$róm się bierze wysokość; koło to 
ze skazówką mającą noniusz służy bardzo wygodnie do 
nastawienia lunety na wysokość gwiazdy, położenie 'bo- 
wiem i ruchy skazówki są zupełnie spólne położeniu i ru- 
chowi lunety. Do znalezienia zaś poziomołuku gwiazdy 
służy będące u dołu koło poziome, byleby tylko poziomo- 
łuk gwiazd na każdy moment obserwacyi był znanym. Po- 
ziomołuk więc ten wypada pićrwiey wyrachować na kaź- 
dą wielkość kąta godzinnego, co łatwo jest wykonać, jak 
tylko szerokość jeograficzna mieysca i zboczenie gwiazdy 
jest blizko znane. W troykącie bowiem ZPG (fig. 96), 
mamy boki ZPi PG, ikąt 7, do wynalezienia więc kąta 
PZG, użyjemy zrównania trzeciego głównego. 

wst PZ dosty ?G 


dosty PZG= R "9 EEE dosty ?? dost PZ. 


Licząc poziomołuk od południa mamy 





w mn > | A 0 i w A 0 z A EA 
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poziomołuk — M —180—PZG 


nadto 
PZ=go—H, PG=go*—8B 
stąd 
dostyZ =dosty ? wst // — SME styk 


wst 4? = 


siecz H wst? 
sty Z= zy Hdost P—sty£ 
Znak przy styczney 8 zostaje odjemny, jeżeli obserwujemy 
gwiazdę między biegunem a równikiem, lecz jeżeli obser- 
wujemy gwiazdę południową, naówczas znak sty8 odmie- 
nić należy. Nadto jeżeli gwiazda przechodzi przez po- 
łudnik w przeyścin niższóm, wtenczas dost 7” jest odjemna, 


A wyrażenie poziomołuku rachowanego od południa będzie 


— siecz H wst P 
sty H dost £ + sty£ 





sty Z= 


Uważając więc kąt P jako kąt między kołem godzinnóćm 
gwiazdy a częścia południka naybliższą gwiazdy, a kąt Z 
jako kąt rachowany od południka dla gwiazd przechodzą- 
cych przez południk ze strony południowćy hieguna, a ja- 
ko rachowany od północy dla gwiazd w przeyściach ich 
niższych, będziemy mieć w ogóluości formutę pod tym 
kształtem | | 

siecz FH wst P dosty 8 


pożary sty // dost Z dosty£ Fa 


Zmak wyższy w drugim wyrazie mianownika bierze się 
wtenczas tylko, kiedy gwiazda przechodzi przez południk 
między biegunem północnym a równikiem ze strony połu- 
dniowćy, przeciwnie kiedy gwiazda przechodzi przez połu= 
dnik pod równikiem lub pod biegunem północnym, wziąść 
należy znak niższy. 

Otrzymuje się jeszcze z wielką dokładnością szerokość 
jeograficzna mieysca przez obserwacye gwiazdy bieguno- 
wey w naywiększych jey od południka wschodnich lub 
zachodnich odległościach (Puis. $ 520). Nakoniec szero- 


52 
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kość ta wynachodzić się może przez obserwacye gwiazdy 
biegunowćy robione w jakićmkolwiek bądź jćy położeniu, 
podług sposobu podanego przez P. Littrowa, (Astronomi- 
sches Jahrbuch 1825 k. 174) (*). 


CXXVI. Sposób oznaczenia szerokosci:jeograficzney mieysca za 
pomocą lunety południkowey ustawionćy pionowo do południka 
mieysca. | 


W numerze 4g (.A4stronzomische Nachrichten dritter Band.) 
podał Bessel myśl dochodzenia szerokości jeograficzney 
mieysca za pomocą lunety pionowo do płaszczyzny połu- 
dnika ustawioney; teorya tego sposobu zależy natóm. Wy- 
stawmy sobie południk mieysca PZ przecięty przez koło 
wierzchołkowe .4Z.B (**), opisywane przez lunetę południ- 
kową, którey oś eptyczna pićrwiey urządzoną została; wy- 
raźmy przez 7'i 7” obserwowany na zegarze gwiazdowym 
czas przeyścia gwiazdy przez nić lunety, wyrażającą koło 
wićrzchołkowe .4B, raz kiedy to przeyście ma mieysce 
ze strony wschodniey w punkcie „4, drugi raz ze strony 
zachodniey w punkcie 3; przez r zaś ir' oznaczmy po- 
prawy czyli różnice czasu zegaru od czasu gwiazdowego, 
odpowiadające czasóm obserwacyy 7'i 7'. Nadto nazwiy- 
my wznoszenie się proste gwiazdy przez a, 


APi=p BPZ=p „AP ==90 — 8 
PZA=a PZB=a PZ=go—H. 


sty £ dost Hf — wst // dostp 


dostya= 
osty a i 


dosty q>= sty 8 a z: a dost p” 
Że zaś 
a—=180" — a, dostya—=—dostya. 


Stąd 


5 








(*) Uwagi nad tym sposobem znaydzie czytelnik w Connois- 
sance des tems 18250, k. 375. 
_(*r) Figurę łatwo jest sobie wystawić. 
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wstp'(sty£dost //—wst.ZHdostp)=wstp(wst Hdostp'sty—śdostH) 
wst p sty: — sty // dost p wstp =wstpsty //dostp — styśwstp 

sty HH wst(p+- p)=sty £(wstp'-+ wstp) 
sty Zwst;(p -|- p)dost;(p+- fer ewstą(p + p)dosti(p— p) 


sty =styB gy yz NĄ te ae ee> (m) 
dost ksz Est kx, 


m, Wj Oy M 
dost( = 


==śtyf 
Podług tego zrównania mając znane a, £. r, i7, „można 
z dwóch obserwacyy 7'i 7" wyciągnąć szerokość jeogra- 
ficzną mieysca. Jeżeli te ilości «, f, ris nie są dosko- 
nale znane, szerokość // będzie błędną o itość dH, która 
zależeć będzie od wpływu jakie mają błędy da, dE, dzi dz 
na szerokość /. cad 
Różniczkując zrównanie (m) co do H, a«,£,7, 1r otrzy- 
mujemy 
_dH___ de _dostą(p—p) 
dost 4  dost'8 dost 3 (p +- +Pp) 
__łdrstygwstp' , +drstyBwstpo 
_ dostz(p+p) ' dost*+(p' --p)- 


Wyrzucając z pićrwszego wyrazu drngiey strony mnożni- 





-- dasty £ sty? (p —p) 


ka ilości RE przez zrównanie (m) i kładąc w innych 
OS As 
wyrazach zamiast sty£ wyrażenie jóy z tegoź zrównania 
(m) wyciągnione, przyydziemy do następującego zrównania 
GJĄ== d8 mena 8 da 3 wst2Hsty 3 (p —p) 
wst 25 8 
dr wst 2 wstp dz' wst 2H wstp_ 
" 2(dostp+-dostp) ' 2(dostp +-dostp) 
Jest to ogólne zrównanie” gdzie można widzieć ile każdy 


. 








Yo Zw |==mR a 
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z błędów może mieć wpływu na szerokość mieysca, i w ja- 
kich przypadkach wpływ ten jest większy lub mnieyszy. 
Lecz jeżeli ustawimy lunetę południkową tak, iżby opi- 
sywane koło wićrzchołkowe było pionowe do południka, 
naówczas 

T'-r-- Ta 


2 


sty H =styssiecz 3(7"--r — 7—s)....(m') 


1H— dg wst H 
wst28 





— (dr —dr)wst2Hsty;(T'--r— T— r). 


Tu widzimy, że błąd w szerokości zależy od błędu w zbo- 
czeniu gwiazdy i od błędu w znajomości biegu zegaru 
w przeciągu między obserwacyami. Lecz ponieważ bieg 
zegaru można zawsze uważać jako dostatecznie znajomy, 
tak, iż ilość dx —dr z dokładnością wiadomą bydź może, 
błąd więc ten za Żaden uważać można, tym bardziey, kie- 
dy weźmiemy gwiazdę górującą nie daleko zenit, gdyż 
wtenczas ilość 7'— 7' jest mnieyszą, stąd błąd w znajo- 
mości czasu mnieyszy wpływ ma na szerokość szukaną. 
Pozostaje więc jeden błąd w szerokości wypadający z przy- 
czyny błędu w przyjętóm zboczeniu gwiazdy. Błąd ten 
wyraża się przez 

SSE 

wst25 

gdzie, jak widzimy, błąd w zboczeniu tym bardziey wpły- 
wa na szerokość jeograficzną mieysca, im wst28 mniey- 
szą jest od wst2/. Jeżeli weźmiemy gwiazdę przecho- 
dzącą przez zenit, naówczas 3 


dll = dE 


to jest całkowity błąd w zboczeniu znayduje się w otrzy- 
maney szerokości jeograficzney mieysca. Nieprzyzwoitość 
ta wspólna jest wszystkim sposobóm znachodzenia szero- 
kości jeograficzney mieysca, które się na znanćm zbocze- 
niu gwiazdy zasadzają. WW. dzisieyszym stanie Astronomii 
znaczna już liczba gwiazd siąłych tak jest dobrze ozna- 
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czona, iż ich położenie w szukaniu szerokości jeograficz- 
ney mieysca za doskonale wiadome przyjąć można; powtó- 
re jeżeli tego sposobu użyć ehcemy do oznaczenia różniey 
w szerokości dwóch mieyse, oddzielonych od siebie kilku 
stopniami południka, 7:p.mieysc leżących pod 51? i 56" sze- 
rokości północney, i jeżeli używamy tóyże samey gwiazdy 
przechodzącey rp. przez zenit mieysca mającego szerokość 
jeograficzną 52”, naówczas łatwo się jest przekonać, że 
błąd dwóch sekund w zboczeniu gwiazdy nie zrobi wię- 
cey błędu "nad 0',11 w otrzymaney różnicy szerokości jeo- 
graficzney mieysc (*). Ważną jest korzyścią tego sposóbu 
naprzód to, że w ustawieniu lunety południkowey piono- 
wo do płaszczyzny południka, dosyć jest bydź pewnym o 
jednę tylko minutę łuku; powtóre, robiąc obserwacye dnia 
każdego w odmiennćm położeniu końców osi obrotu lunety 
co do północy i południa otrzymujemy wypadek średni nie- 
zaleźny od błędów narzędzia, to jest od urządzenia mniey 
dokładnego osi optyczney, i od nie równey wielkości sre= 
dnic obu wałców na których się obraca luneta. 

Jeżeli koło wićrzchołkowe opisywane przez lunetę nie 
jest doskonale pionowe do południka, ale robi kąt blizkt 
go”, tak Że :(p' — p) nie przechodzi 1.507, i wtenczas je- 
szcze zrównanie (m) może bydź rozwiązane bez błędu, po- 
dług zrównania (m'); gdyż biorąc logarytmy 0 siedmiu licz- 
bach dziesiętnych znaydujemy, że /.dost(fa. 50')=o0o. Chcąc 
wiedzieć jaki błąd w poziomołuku odpowiada błędowi je- 
dney minuty i pół w kącie godzinnym na szerokość /, 
różniczkuymy zrównanie 





(+) Chcąc wiedzieć ile błąd popełniony w czasie obserwacyi 

wpływa na szerokość szukaną, dosyć jest rozważyć zrównanie 
dH =4dpsty pwstał4, 
które jest zrównaniem różniczkowóm zrównania 
sty H =sty Śsiecz. p 

gdzie Zfip uważamy za zmienne. Zastanawiając się nad temi 
zrównaniami łatwo jest widzieć, jakie gwiazdy wybierać należy 
żeby błąd popełniony w obserwacyi naymnieyszy miał wpływ na 
szerokość szukaną, 
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- dosty a wst p = sty 8 dost.// — wst H dost p. 
uważając a ip za zmienne; otrzymujemy zrównanie 
3 wst.p = wst Hdp wst p — dp dost p dosty a 
w któróm  dp=1,530. 
Biorąc w tóm zrównaniu przez przybliżenie 
wst'a = 1, dp dostp dostya = 0 
wypada da = dpwstH. 
Na szerokość jeograficzna HH =55% mamy. 
da=go'wst55* = 75,7 = 1. 15,7. 


Może więc koło wićrzchołkowe opisywane przez lunetę 
bydź pochylone do południka mieysca na go” ==75,5 a 
w użycin zrównania (m) żaden stąd błąd wyniknąć nie 
może. VVWreszcie łatwo się jest przekonać, że w szeroko- 
ści jeograliczney 557, jeżeli poziomołuk płaszczyzny przez 
lunetę opisywanćy jest go” ==5, błąd w wypadku na sze- 
rokość mie wynosi jednóy dziesiątćy sekundy (*). 

Łatwo jest widzieć, że otrzymując przez sposób tu wy- 








' 


(*) Dzisiay kiedy wymiary jeodezyczne w Gubernii Wileń- 
skiey, Kurłandskiey i Grodzieńskiey z matematyczną prawie do- 
kładnością wykonane zostały, mając oznaczone z pewnością przez 
obserwacye astronomiczne położenie jednego w tey sieci miey- 
sca, długość i szerokość jevgraficzną kilku tysięcy mieysc można 
stąd wyrachować. Położenie to jednak tym sposobem otrzymy- 
wane zależy zupełnie od kształtu i wielkości ellipsy, zgadzają- 
cey się z łukiem południka, przez sieć rozmiarów przechodzą- 
cym; tak, Że rachunki robione na różne spłaszczenia ziemi war- 
tości, dają wypadki bardzo od siebie różne. 7% tego względu 
niezmordowany w śledzeniu prawdy nczony tych rozmiarów 
Naczelnik Jenerał Tenner , przedsięwziął oznaczenie wielkości 
różnych części mierzonego południka, żeby z nich wyciągnąć 
ellipsę jaka w prowincyach blizkich Wilna naylepiey z figurą 
południka zgadza się. 'Troskliwa o doskonalenie nauk Zwierz. 
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łożony szerokość jeograficzną mieysca, można razem otrzy- 
mać kąt jaki robi południk mieysca z liniją łączącą to 
mieysce z Sygnałem jeodezycznym. Do tego potrzeba znać 
nie tylko bieg dzienny zegaru, ale jeszcze. jego różnicę od 
czasu gwiazdowego, co się łatwo otrzymuje przez wyżey 
podane w tóm dziele sposoby. Mając szerokość jeograficz- , 
ną mieysca, położenie gwiazdy, i zrównanie czasu zega- 
roweęgo znane , wynaydźmy przechód tey gwiazdy przez 
południk; przechód ten porównany z obserwacyą przeyścia 
gwiazdy przez koło wićrzchołkowe da kąt godzinny. £ troy- 
kąta więc PZ4 gdzie boki PZ i PA, oraz kąt godzinny 
P jest znany, wynaydziemy kąt Z, to jest pochyłość do- 
kładną koła wićrzchołkowego opisywanego przez lunetę do 
południka mieysca, która jakeśmy mówili może wynosić 
go z= 3, gdzie 3 jest ilością bardzo małą. Znając tym spo- 
sobem poziomołuk koła opisywanego przez lunetę, dosyć 
jest za pomocą koła powtarzającego wymierzyć kąt na po- 
ziomie między znakiem do którego luneta jest ustawiona 
a sygnałem jeodezycznym, żeby stąd wyciąg nąć poziomoa- 
łuk tego Sygnału, wzięty na poziomie_mieysca którogośmy 
szerokość jeograficzną oznaczyli. 


| Z NĄ ZZ M A w w Na, 


chność Uniwersytetu naszego chciała żeby Obserwatoryum tu- 
teysze dzieliło trudy tak ważnego przedsięwzięcia. Przy końcu 
lata roku bieżącego 1826 zaczną się roboty od oznaczenia łuku 
południka przeszło 1%$ wynoszącego, nuędzy Sygnałem na gra- 
nicy północney Kurlandyi a Sygnałem w okolicach Wilna będą- 
cym, przez obserwacye astronomiczne jednocześnie w obu miey- 
scach robione; w latach następnych wykonane zostaną podobae 
obserwacye astronomiczne na południowey części łuku. Dokła- 
dne oznaczenie jeograficznego położeriia wielkiey liczby mieysc, 
i pomnożenie małego zbioru prawd jakie do tćy pory względem 
figury ziemi otrzymać potrafiono, będzie owocem tćy długiey 
pracy. Sposób tu wyłożony Bessela, oznaczenia szerokości jeo- 
graficzney mieysc po raz pićrwszy w wymiarze s'.opni południ- 
ka użytym będzie. 


L4 
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CXXVIL Obserwacye dające położenie południką mieysca wzgłlę” 
m dem danego koła wićrzchołhowego. 


Dla znalezienia kąta jaki robi bok troykąta lub inna 
jaka linija na poziomie z południkiem mieysca, nayprost- 
szy jest sposób użyć lunety południkowćy. 1 tak daymy, 
że PZB (fig. 100) oznacza nam południk mieysca, z któ- 
rym bok troykąta jeodezycznego Z.4, czyli koło wićrz- 
chołkowe przechodzące przez wićrzchołek troykąta -4, robi 
kąt 82.4, potrzeba oznaczyć ten kąt czyli poziomołuk Sy- 
gnału 24. Na ten koniec ustawmy lunetę południkową do- 
skonale do płaszczyzny południka podług sposobów wyżey 
podanych, i podług ustawionćy tak lunety umieśćmy znak 
JB na płaszczyźnie południka, naówczas nie więcćy nie po- 
zostaje, jak mierzyć ciągle kołem powtarzającćm odległość 
punkiu „4 od punktu 8, to jest łuk „4B, którego projekcya 
na płaszczyznę poziomu jest właśnie miarą kąta „4ZB. 
Kąt ten .4Z8 łatwo się dochodzi z troykąta .4BZ, gdzie 
„AB jest znane, a zaś .4Z i BZ pićrwiey wynalezione 
bydź powinny przez wymiar kołem powtarzającćm odle- 
głości od zenit punktów „4 i 4. 

W wymiarach jeodezycznych gdzie się używają narzę- 
dzia przenośne, a zalóm małego tylko wymiaru, nie zaw- 
sze można użyć wyłożonego teraz sposobu, który wymaga. 
doskonałćy lunety południkowćy i dokładnego jóy usta- 
wienia. Naówczas można go zastąpić przez obserwacye 
odległości słońca lub gwiazdy od punktu, którego się po- 
ziomołuk wynachodzi. Jakoż wyobraźmy sobie gwiazdę 
w punkcie S$, którey odległość od punku 4 jest S-4; 
mierzmy tę odległość za pomocą koła ustawionego do pła- 
szczyzny przedmiotów „4 i S$, iznaczmy czas takowćy 0b- 
serwacyi, naówczas w troykącie $Z.4 będziemy mieć boki 
AŻ i AS z obserwacyi, a bok SZ z rachunku, gdyż ma- 
jąc szerokość jeogfaficzną mieysca, zboczenie gwiazdy, i 
czas obserwacyi, a stąd kąt godzinny gwiazdy danóy, mo- 
Żemy łatwo otrzymać na ten moment jćy odległość od ze- 
nit. Rozwiązując więc troykąt SZ.4 otrzymujemy kąt SZ4, 
który dodając do kąta SZ, mogącego się wyrachować 
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z tróykąta SZP, otrzymujemy kąt „428, to jest poziomo- 
łuk szukany punktu „4. Jeżeli do obserwacyi wybraliśmy 
jaką gwiazdę, naówczas obserwacyą robić musimy w no- 
cy i w punkcie _4 ustanowić latarnię, z tego względu wy- 
godnieyszą jest obserwacya słońca, gdzie się bierze odległość 
jego brzegu od przedmiotu, dodając potóćm lub odciągając 
promień słońca otrzymujemy odległość środka słońca od 
przedmiotu. Albo też można obserwować raz jeden brzeg 
drugi raz brzeg drugi, tym sposobem otrzymana odległość 
jest już odległością środka słońca. Obserwacye te zazwy- 
czay robią się przez koło powtarzające, i tym sposobem 
otrzymuje się odległość wielokrotna, Że zaś ta odległość cią- 
gle jest inna, dla tego znaczy się doskonale czas kaźdey 
obserwacyi, a wypadek średni z kilku obserwacyy może 
się uważać za odległość odpowiadającą czasowi średniemu; 
z tą jednak uwagą, że takowy wypadek z małóy tylko licz- 
by obserwacyy wyciągany bydź może, odmiany bowiem od- 
ległości słońca lub gwiazdy od przedmiotu jakiego ziem- 
skiego nie są proporcyonalne czasowi, i przez małą tylko 
liczbę minut za takie uważane bydź mogą. 

Dla znalezienia przez rachunek boku ZŚ i poziomołuku 
SZP z troykąta SZP, gdzie znany jest kąt 7? i dwa boki 
ZP—=qi SP=4, można użyć analogii Nepera. 
dost 3 (4—g) 
dost 3 (49) 
wst 3 (4 —g) 


| ———-—-— - 


wst: (a-F9) 


sty 3 (Z-- S) —dosty; P 








sty 3 (Z7— S) = dosty 3 Z 


gdzie Z=SZP. 

Mając tym sposobem kąt S, otrzymamy bok SZ przez 
zrównanie | 
wst P wst A 


wst SZ = "tZ 


SZ oznacza odległość środoziemną śródka słońca od zćnit, 
chcąc więc z niey otrzymać odległość pozorną, to jest taką 
jaka się rzeczywiście znayduje w troykącie $Z4/, gdzie $ 
nważamy za mieysce pozorne środka słońca, potrzeba otrzy= 


93 
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maną z rachunku odległość zmnieyszyć o ilość refrakcyi a 
powiększyć o ilość parallaxy. Przystąpić potóm należy do 
rozwiązania troykąta SZ4, gdzie SZ, „.4Z,i .4S są znane, , 
łatwo więc jest otrzymać kąt SZ.4, a następnie kąt szu- 
kany .4ZB. 

W szukaniu poziomołuku przez obserwacye słońca na- 
leży po każdych cztórech lub sześciu obserwacyach prze- 
czytać łuk przebieżony na kole powtarzającćm, gdyż wzrost 
poziomołuku jakeśmy tu już namienili, przez krótki tylko 
przeciąg czasu za proporcyonalny czasowi nważać można. 
Otrzymuje się tym sposobem pewna liczba wypadków z któ- 
rych każdy polega na małey tylko liczbie robionych obser- 
„wacyy, i z tych wszystkich potóm wyciąga się wypadek 
średni. Naykorzystnieysze tego rodzajn obserwacye są te, 
które się robią blizko na sześć godzin przed południem i 
w tyleż godzin po południu, gdyż wtenczas omyłka w cza- 
sie czyli w kącie godzinnym rachowanym, naymnieyszy ma 
wpływ na poziomołuk, jak to w wyrażeniu błędu poziomo- 
łuku przez funkcyą kąta godzinnego widzieć można (Base 
du S.metr. T.II.p. 150). Obserwacye odległości gwiazdy 
biegunowćy w naywiększych jćy od południka odległo- 
ściach, służą bardzo dobrze do oznaczenia poziomołuku. Ja- 
koż znając moment kiedy gwiazda biegunowa jest w odle- 
głości sześciu godzin od południka, szukaymy na ten mo- 
ment jćy odległości od punktu .4 (fig. 101), co się otrzy- 
muje przez obserwacye robione przedtą chwilą i po niey. 
Mamy więc w troykącie ZGP, 


dost ZG = dost PZ dost A 
gdzie Pi A=PG powinny bydź znanę. 


wst 4 
wst?ZG = wstżŹ . 


W troykącie 7,4 mamy trzy boki znane, otrzymamy 
przeto kąt GZ.4, 

GZA+GZP=AZP=AP 
gdzie „4 i P' są punkta gdzie koło wićrzchołkowe zna- 
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ku „4 i południk mieysca spotykają pozióm .4 GP. Na- 
reszcie otrzymuje się jeszcze poziomołuk punktu danego 
przez obserwacye naywiększey jego i naymnieyszey odle- 
głości od gwiazdy biegunowćy. Wyłożenie tego sposobu 
znaydzie czytelnik w Astr. Delambra T. III. k. 5g1. (Puis. 
Geod. T. IL. p. 152). 





L/ 
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Sextans źwierciadłowy (Seatant de Reflescion). 





CXXYVIII. Skład Sextansa źwierciadłowego i jak się przezeń 
mierzy odległość dwóch przedmiotów. 


Wyobraźmy sobie łnk „4B (fig. 102) zrobiony z metallu 
i podzielony na części, którego środek jest w punkcie C. 
Linija CB ma przy końcu B wernier służący doczytania 
łuku przezeń przebieżonego , na drugim zaś końcu jest 
zwierciadło Z/M, pionowie do płaszczyzny narzędzia 4 BC 
osadzone, i uległe tymże samym ruchom jakie linii CB 
nadawane bydź mogą; zwierciadło to zowie się źwiercia- 
dłem wielkićm. Drugie źwierciadło małe, jest w mieyscu 
F ustawione także pionowie do płaszczyzny narzędzia, I 
zakończone szkłem przeźroczystóm tak, że luneta umie- 
szczona w mieyscu O wykierowana jest na liniją oddziela- 
jącą szkło od źwierciadła. Zwierciądło małe jest statecz- 
nie przytwierdzone do narzędzia, pochyłość jego do źwier- 
ciadła wielkiego odmieniać się tylko może przez odmia- 
nę położenia linii CZ, i kiedy linija ta takie ma położe- 
nie, że wernier HB jest doskonale na zero, źwierciadłą wiel- 
kie powinno bydź doskonale równoległe źwierciadłu ma- 
łemu. W tóćm położeniu jeżeli patrzymy na przedmiot jaki 
bardzo odległy, jak jest mp. gwiazda będąca w punkcie G, 
gwiazdę tę widzieć naprzód będziemy przez szkło po linii 
GO, powtóre widzieć będziemy drugi obraz tóy gwiazdy 
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po tóyże samćy linii, pochodzący z odbicia się promienia 
- GC równoległego promieniowi G/V od źwierciadła wielkie- 
go, a potćm od źwierciadła małego, kątbowiem GCN=CNO. 
Daymy teraz, Że patrząc ciągle przez lunetę na przedmiot 
_G posuwamy koniec linii CB ku 4, tak, że linija ta uno- 
sząc z sobą źwierciadło .ŁCJM bierze tęraz położenie /CmD, 
widoczna rzecz, że obraz gwiazdy G: formowany przez po- 
dwóyne odbicie się, nie będzie mógł bydź widziany razem 
z przedmiotem przez lunetę O, natomiast inny jaki przed- 
miot 7p. xiężyc będący w mieyscu ) może przez podwóy- 
ne odbicie się robić obraz widziany przez lunetę w kie- 
runku OMV, tak, że xiężyc i gwiazda odległe od siebie ką- 
tem. ) CG, będą widziane w dotknięciu z sobą; jeżeli tedy 
jest związek między łukiem 2D przebieżonym przez wer- 
nier, a kątem )CG,i jeśli potrafimy oznaczyć ten zwią- 
zek, naówczas czytając przebieżony łuk .8D od zera do 
punktu 2), wnieść z tego będziemy mogli wielkość kąta 
') CG między gwiazdą i xiężycem, czyli w ogólności będzie- 
my mogli mierzyć odległość kątową dwóch przedmiotów 
jakichkolwiek, byleby ich odległość od obserwatora była 
tak wielka, iżby odległość dwóch źwierciadeł JV i GC by- 
ła niczem w porównaniu do odległości przedmiotów. 
Ponieważ xiężyc ma bydź widziany przez odbicie w tóm- 
że samóm mieyscu co gwiazda, wypada więc, że powtór- 
nie odbity promień idący od xiężyca powinien iśdź w kie- 
runku promienia ZVO idącego wprost od gwiazdy. Nazwiy- 
my kąt ZŁCG, jaki czyni promień od xiężyca idący z pła- 
szczyzną źwierciądła wielkiego, przez „4, kąt zaś DCGB 
ubieżony przez ramie CB nazwiymy przez 6; widoczna 
rzecz, że kąt między promieniem GC a płaszczyzną źwier- 
ciadła jest teraz „4-0, kąt zaś między tą płaszczyżną a pro- 
mieniem JVC jest «4—*; kąt ten podług praw odbicia jest ten- 
Że sam co kąt, jaki czyni promień wpadający xiężyca z pła- 
szczyzną /C. Mamy więc, że kąt między GC'i płaszczy- 
zną źwierciadła wielkiego jest .4-|-0, kąt między tąż pła- 
szczyzną a promieniem )C jest .4—%, stąd różnica tych 
kątów czyli odległość xiężyca od gwiazdy równa jest 


A--06 —(4—0)=2. 





ROZDZIAŁ XX. 421 
- Chcąc więc wymierzyć odiegłość dwóch przedmiotów zp. 
xiężyca i gwiazdy, dosyć jest patrząc przez lunetę na gwia- 
zdę, posuwać liniją ZCB tak, iżby podwóynie odbity obraz 
brzegu xiężyca malował się w dotknięciu z gwiazdą ; łuk 
BD przebieżony rozmnożony przez dwa,-daje odległość 
gwiazdy od brzegu xiężyca. Albo można podzielić jak się 
to zwyczaynie robi, łuk „48 wynoszący zp. 60” na liczbę 
stopni podwóyną, naówczas przeczytane po obserwacyi po- 
łożenie werniera, daje zaraz szukany kąt odległości dwóch 
przedmiotów. Stąd wypada, że w narzędziach tego rodzaju, ' 
łuk pewnćy wielkości jest wystarczający do mierzenia dwa 
razy większey odległości między przedmiotami; i tak Sex- 
tansem można mierzyć odległości 120”, kwadransem 180? 
i tak daley Oprócz mierzenia Sextansem odległości dwóch 
jakichkolwiek przedmiotów, można jeszcze mierzyć tarcze 
słońca lub xiężyca poziome lub wićrzchołkowe, i znacho- 
dzić wysokość ciał niebieskich nad poziomem. W tym 
ostatnim rodzaju obserwacyi pozióm jest widziany przez 
górną część źwierciadła małego, zakończonego szkłem prze- 
zroczystóm, i dla tego ta część zowie się szkłem pozio- 
mowóm (horizon glass), na morzu gdzie poziom zazwyczay 
z dostateczną jest oznaczony dokładnością, wysokość gwia- 
zdy otrzymuje się robiąc sposobem opisanym jóy dotknię- 
cie z punktem naybliźszym poziomu. Na lądzie w podo- 
bnych obserwacyach używa się poziom sztuczny, takim jest 
jakakolwiek bądź powićrzchnia wypolerowana i ustawiona 
do poziomu, albo po prostu powićrzchnia wody, Żywego 
srebra, lub innego rozcieku w spoczynku zostającego. Na- 
ówczas ruszając źwierciadłem wielkićm, przyprowadzić mo- 
Żna w ognisko lunety dwa obrazy rp. słońca, jeden od- 
bity od poziomu sztucznego, drugi formujący się przez po-. 
dwóyne odbicie się w dwóch źwierciadłach. Obserwacya 
zależy na zetknięciu brzegów tych obrazów, wyższego z niź- 
szym, lub niższego z wyższym. Kąt wskazany przez na- 
rzędzie jest podwóyną wysokością brzegu wyższego lub niż- 
szego, odciągając więc lub dodając średnicę słońca do wy- 
padku obserwacyi, otrzymujemy podwóyną wysokóść środ- 
ka słońca. WW obserwacyach słońca dla osłabienia światła 
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tćy gwiazdy są przy źwierciadle wielkiem i przy szkle po” 
ziomowóm szkła ćmiące, któremi moc światła miarkować 
można. 


CXXIX. Rozbiór i poprawa róśnych błędów w obserwacyach Sex- 
tansem źwierciadłowym znaydować się mogących. 


W obserwacyach opisanćm tu narzędziem potrzeba na- 
przód upewnić się, czy źwierciadła przy narzędziu będące 
są doskonale pionowe do płaszczyzny narzędzia. Dla spraw- 
dzenia pionowości źwierciadła wielkiego, należy dać takie 
położenie oku, iżby brzeg narzędzia razem z obrazem 
w źwierciadle mógł bydź widzianym ; jeśli brzeg odbity 
zgadza się z brzegiem rzeczywistym tak, że się wydaje bydź 
jego dokończeniem, znakiem jest, że źwierciadło jest pio- 
nowe do płaszczyzny narzędzia; w przeciwnym przypadku 
warunek pionowości uskutecznia się za pomocą śrub przy- 
twierdzających źwierciadło do alidady 2,8, 'Fo zrobiw- 
szy uważa się jakikolwiek przedmiot ziemski, i posuwa się 
alidada póty póki przedmiot wprost widziany i obraz przez 
podwóyne odbicie się zrobiony, nie zeydą się zupełnie, je- 
śli to w jakićmkolwiek położeniu ma mieysce „, naówczas 
źwierciadło małe jest równoległe wielkiemu a zatćm pio- 
nowe do płaszczyzny narzędzia. Jeżeli przedmiot wprost 
widziany nie może się zeyść zupełnie z obrazem odbitym, 
należy za pomocą śrub odmienić pochyłość płaszczyzny 
źwierciadła małego, tak iżby dwa widziane obrazy dosko- 
nale z sobą zgodzić się mogły. 

Dla robienia obserwacyy na płaszczyźnie równoległey 
do płaszczyzny narzędzia, staraniem powinno bydź artysty 
umieścić lunetę równolegle do tćy płaszczyzny, naówczas 
obserwacya robi się na linii któraby rozdzieliła pole lu- 
nety na dwie równe częsci, Dla oznaczenia dokładniey- 
szego tćy linii, są w ognisku lunety dwie nici równoległe 
do płaszczyzny narzędzia, odległe od siebie na stopień lub 
dwa, stykające się więc punkta dwóch obrazów w „równóy 
od tych nici odległości znaydować się powinny. Żeby kąt 
przeczytany na narządzie był kątem rzeczywistym, wi- 
doczna jest, że źwierciadła powinny bydź sobie równole- 
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głe wtenczas, kiedy wernier odpowiada zero. Dosyć więc 
jest obrać jaki przedmiot i uważać, czyli w tćm położeniu 
werniera obrazy przedmiotu uważanego mogą się z sobą 
zgodzić doskonale lub nie. WW tym ostatnim przypadku 
naloty źwierciadło małe posunąć tak, iżby się obrazy z so- 
bą zeszły, albo co jest łatwiey, zeyście się to obrazów wy- 
konać przez poruszenie werniera, i uważać potóćm jakie- 
mu podziałowi wernier odpowiada; ilość odeyścia wernie- 
ra za zero lub w stronę liczących się podziałów, będzię 
ilością którą do wszystkich odległości obserwowanych do- 
dać lub odciągnąć należy, żeby otrzymać kąt prawdziwy. 
Sprawdzenie to można jeszcze otrzymać przez obserwacyą 
słońca następującym sposobem. Posuwając alidadę ŁC, 
złączmy jeden z brzegów odbitego obrazu z brzegiem nay- 
bliższym obrazu wprost widzianego, i przeczytaymy podział 
któremu skazówka werniera odpowiada, przesuńmy potóm 
dwa obrazy jeden przez drugi, aż póki drugie dwa brzegi 
"nie zetkną się z sobą, i przeczytaymy znowu położenie wer- 
niera. Ponieważ źwierciadła są równoległe wtenczas kie- 
dyoba obrazy są w tóćmże samóm mieyscu, jeśli więc punkt 
zera jest właśnie położeniem skazówki werniera w tóćm po- 
łożeniu źwierciadeł, wypada, że w obu opisanych teraz ob- 
serwacyach, położenie werniera powinno bydź równo od- 
da]one od zera, raz w jednę stronę drugi raz w drugą. Jeżeli 
wypadek ten mieysca nie ma, naówczas połowa różnicy 
dwóch odczytanych obserwacyy jest błędem narzędzia, któ- 
ry do wszystkich odległości z przyzwoitym znakiem doda- 
ny bydź powinien. 

Narzędzie tu opisane jest ważnego bardzo użycia na 
morzu, służy bowiem do znalezienia szerokości i długości 
jeograficzney mieysca przez obserwacye wysokości i odle- 
głośei słońca lub gwiazd od xiężyca; na lądzie do tegoż 
samego celu w niedostatku innych narzędzi użytóćm bydź 
może. (0bserwacya robi się trzymając w ręce prawey na- 
rzędzie, a lewą posuwając alidadę. Albo też dla większey 
wygody użyć można pewnego rodzaju podstawka, na któ- 
rym narzędzie z boku opartóm bydź może. Narzędzie to 
dla małego zazwyczay rozmiaru i łatwego użycia bardzo 
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jest wygodne w podróżach astronomicznych; wszakże nie- 
- podobna jest przezeń ostatecznćy w obserwacyach otrzy- 
mać dokładności z przyczyny, że moc optyczna lunety jest 
bardzo mała, obserwacya narzędziem nie mającóm stałćy 
posady mniey pewna, nareszcie błąd w podziałach lub 
w przeczytaniu stopńi podwaja się, gdyż kąt przebieżony 
na narzędziu jest połową kąta szukanego. 

Początek na którym się opićra teorya Koła źwiercia- 
dłowego (Cercle de róflexion) jest ten sam jaki tu wyłoży” 
liśmy; obszerne tego narzędzia opisanie znayduje się w dzie- 
le pod tytułem: Description et usage du cercle de rćfle- 
ion par Ch. De Borda, także w Astronomii Biota (T. 1. 
k. 578). 
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Położenie średnie nayznakomitszych gwiazd na początek 
roku 1825. (Nautical Alman. for the year 1827). 














W znoszeni * ssłość o 
'znoszenie| qmiana Odległość od 
się proste | „zna bieguna pół- 
w czasie, i nocnego. 


Odmiana 
roczna. 


Nazwisko i wielkość 
gwiazdy. 

a Małego Niedź. 2—5| o*.57.46',5|--a0,01| 10.08: 8|—1g,4 

Aldebaran. . . . » « 1! 4, 2 





ł 5.46,0 3,45 | 7% ba. 18! . m7 
Kapella... . . . . « aj 52 5.57,8 4,41 | 44 11. 57 4,5. 
Rigiel. « - . --« « sca] 5. ©. 2,2] . 2y88)]|-98. „24. 40 4,9 
« Uriona. . « « »« . . 1] 5. 45. 50,6 3,20 Bo. 58. 4 1,1 
Sytiusz «<-.-- «pak Aj 6. 57..20,9 2,64 |106. 28. 49 |-- 4,8 
Kastor . . . . . -« 1—2! 7. 23.17,6] 5,85) 57. 45. 59 7,2 
Procyon. .. .. 1—2| 7. 50. 2,2 5,17 | 84. 19. 45 8,9 
Pollux.. - . . . 2—5) 7. 54. 28,5 5,6g| 61. 595. 17 8,1 
Regulus . . . . . * . ij 9. 58.56,5 3,22 | 77. 10. 16 17,5 
« PARĘ: 3 . + dor SJĄ0: 19. 02,0 5,14 [1004 14. 0 18,9 
Arkturus, -. « . . . . 1|14. 7.55,6 2,75| 69. 55. 29 19,0 
Antares . . . « . . . 1]26. 18, 54,2 5,66 |116. 1. 45 0,7 
wi: "MEC WE 118. 50. 57,0 2,05 | 51. 22. 51 |— 5,0 
«a Orła... . . « 1—2]19. 42. 8,9 2,95 | 81. 55. 50 8,9 
« Łabędzia . . . . . 2,20. 55.29,2 2,05 | 45. 20. 52 12,5 
« Pegaza .. . . . . Żł22+ 50. 97,2 2,98 | 75. 44. 42 19,0 
« Andromedy. . 2—-5/25. bq. 15,0]  5,06| 61. 55. 12 8 
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Tablirca element ó w płanet. 














Odległość średnia planet od słońca. 





W częściach odle- 


Planet y. W promieniach W milionach słości średniey zie- 





=z— mil jeograf. ma od słońca. 
- Merkuryusz. 9528 8 0,567 10 
W enus. | 17429 19 0,7255524 
| Ziemia. 24096 | 21 1,0000 
Mars. 3715 52 1,0256927 







Ceres. 66674 56. 2,767245 
Jowisz. 125507 108 0,202792 









Saturn. 229840 199 | _9,058770D 
Uranus. 462241 398 19,1055000 
| notka ononcw noi pra R R, 
* 


a” 
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a NEEEOONEENGGNE GO 
Srednice obserwo. | 
| Ne OBEC». Objętości. | Massy. Gęstości: 
większe.jmnieysze ZSB" 
Słonee. |52' +95 1.220 1390 o 929630 0,25024, ! 
Merkuryusz. 11,27 | 4.99 0,05 65 0,1627 |» „875640 
Wenus. 29 84 9 „62 0, 8828 0,92 435 1 „0701 
Ziemia. — 1. 3 | Ś 
Xiężye. 33,518 29,655 0,0204 | 0 „0146 0,7 115076 
Mars. 17,07 | -5',56 0,1586 | 0,1294 0,9507 56 
Jowisz - t,48 |50,13 1280,8 308, 184 0,24119 
jo | g74,78 95,271 0,095684 
5 01,26 1,6904 | 0,020802 
EL RAZA M at Nik". RbRŚR 
OOrot gwi Obrot S 
rot gwia- rot no- . 
sdasceń dyczny Obrot wirowy: 
"W = , no Ga 251,012 
nero 87' „96926 1157,877 1,00582 
Wenus. |  224,70082 | 585,920 0,97515 
Ziemia. | 560,256504 0,9727 
Xiężyc. 27,52 169 | 29,5306 27,52156 
Mars. 686,97962 779.956 1,02735 
Ceres. 1460,2  . 479,672 nieznany 
Jowisz. | *' 4552,5g9051 5g8,867 0,t1558 
Saturn. 10758, 96984 78,090 „ 0,428 (**) 
U ranus. | 30688,7126g9 | 509,636 nieznany 
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Obroty gwiazdowe «iężyców około swych planet głównych. 




















Xiężyce Jowiszą. Xiężyce Saturna. Xiężyce Urana. 

I. 19. 18%. 28%, | IL. o". 22:4. L. 54. 21%, 

M. 9, 1% 18%] IEEE "GN" H DE Br, 

JBG"S 306.59". 3. 1. 1 $3. SA. IQ 8% 

IV. 16. 18. 5. LWY." s 105 TY EB - 32% 
Vv. 43a. Vv. 38. ż; 
WI "453 345. VI "1079, © 2%, 
VII. 7g. 8. 














(*) Odległość pierścienia od planety tak jak i szerokość tegoż, 
pierścienia =6'. 
(**) Obrot wirowy pierścienia Saturna w tymże samyni odbywa się 
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stronica. 
44. 
50. 
108, 
126. 


130. 
140. 


162, 


1 78. 
178. 
1y7. 
209. 
24g. 
262. 
265, 


267. 


386. 
395, 


ry me" z Fr - . 





: | 
OMYŁKI s 
wiersz. - czytay. -.Rgę 
10. Bradlaja _Bradleja. 
p. zi — rzi= 
21%5od końca. zamiast z położyć wszędzie Z. 
6. trapique tropique, 
24. równoleżnik ziemski  równoleżniki ziemskie. 
17. bm Om. A 
2 1—e (1—e 
2 od końca zę GF) 
14. 0,00046 0,000046. 
18. 0,00042 Q,000042. 
24. popielanego popielatego 
18, 19? 19 
10. 1 = Pp = > 
12. też ten 
26. summą różnicą 
87. 1,3 różnicą summą 
6 3o” 20" 
ć 62 62 
Fig. 30 a 4 zamiast Q' 1 fp. ggg 
pm i czytay zgór .$, 
16 99 pen ytay zgóry Z 


. 8 
4 od kofica. Zrównanie (5”) powinno bydź takie: 
d8 t.styH + d8 t.styS 
" 560” ' wsty15*%.t) ' 360" * sty (159.4) 
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Rcząłki Astronomii. Tab. ll 
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